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Abstrait 

Je presente une revue des microlentilles gravitationnelles en quatre legons. 
Dans un premier temps, je discute la theorie des microlentilles dans le contexte 
general des lentilles, en incluant les effets de la taille finie des sources, de la paral- 
laxe, et du retard temporel entre les images. Dans la deuxieme legon, j 'analyse les 
experiences courantes. Je montre qu'il n'est pas possible d'expliquer les evenements 
observes avec les etoiles connues, que ce soit en direction du bulbe ou du Grand 
Nuage de Magellan. Je decris quelques nouvelles experiences qui pourraient nous 
reveler les caracteristiques des objets detectes. Le troisieme sujet porte sur la 
methode des pixels, inventee pour observer des evenements de microlentilles sur 
des sources non resolues. Je presente une analyse generale de la methode, en 
incluant des problemes d'alignement geometrique, photometrique, et de PSF, du 
rapport signal sur bruit, et de la nature des informations tirees des observations. 
Je presente un rapport sur le progres des experiences actuelles et je discute de deux 
idees pour rechercher des objets sombres dans I'amas de Virgo et des "microlen- 
tilles extremes" dans le bulbe. Pour finir, je parle de I'avenir des microlentilles. 
J'explique comment on pent les utiliser pour rechercher des planetes, pour mesurer 
les vitesses transverses de galaxies et les vitesses de rotation d'etoiles geantes, et 
pour rechercher les objets de la masse d'une comete se trouvant de I'autre cote 
de I'univers. Ce texte est publie sous forme de rapport interne du Laboratoire de 
Physique Corpusculaire du College de France (LPC 96-23). II indue une copie des 
transparents de ces quatres legons, copie disponible aupres de Daniele Levaillant: 
Ievaillant@cdf.in2p3.fr 
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1 . La theorie de lentille gravitationnelle 



1) Je vais vous presenter quatre legons sur les microlentilles gravitationnelles. 
Un evenement de microlentille gravitationnelle se produit lorsqu'une masse (la 
lentille) passe pres dc la ligne de visee d'une etoile d'arriere plan au loin (la source). 
La lentille n'occulte pas la source. Au lieu dc ccla, clle I'amplifie. Si la lentille est 
sombre, on peut neanmoins la decouvrir grace a cet effet. 

Le sujet de la premiere legon, aujourd'hui, est la theorie des microlentilles, 
et aussi des lentilles en general. Ce sujet est en gros tres simple en dehors de 
quelques raffinements. En premiere approximation, on peut decrire I'effet de mi- 
crolentille classique avec une fonction d'une seule variable. Les raffinements con- 

ccrncnt premierement des petits cffcts que pcuvcnt nous donner des informations 
importantes, et il faut analyser I'evcnemcnt attcntivcmcnt pour comprendre ces ef- 
fcts. Dcuxiemcmcnt, a peu pres 10% des evenements sont produits par les lentilles 
binaires et ces evenements ne sont pas simples. II faut etudier la theorie generale 
des lentilles pour comprendre les evenements binaires. 

Le sujet de la deuxieme \eqon sera la physique de la Voie Lactee et des etoiles qui 
la constituent. Les experiences dc microlentille ont trouvc phis de 100 evenements. 
Ces resultats sont etonnants: 11 n'est pas possible d'cxpliquer les evenements ob- 
serves avec les etoiles connues. II semble bien qu'il y ait des objets sombres aussi 
bien dans le bulbe central de la galaxie que dans le halo. Mais probablement, 
ces objets ne sont pas de meme nature. Dans le bulbe, ils ont des masses autour 
d'un dixieme d'une masse solaire. Ils pourraient etre des naines brunes. Dans le 
halo, ils paraissent avoir des masses proche d'une demi-masse solaire, comme les 
naines blanches. Mais, probablement ces objets ne sont pas de naines blanches. Je 
discuterai quelques experiences qui pourraient resoudre ces questions. 

La troisieme lecon portcra sur la methodc des pixels. Pour tons les evenements 
observes jusqu'a maintentent, les sources sont dans le bulbe ou dans le Grand Nuage 
de Magellan (LMC). II y a beaucoup d'etoiles resolues dans ces champs, peut-etre 
50 millions dans le bulbe et 20 miUions dans le LMC. II y a aussi quelques millions 
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d'etoiles resolucs dans Ic Petit Nuage dc Magellan (SMC), mais, c'cst tout. On ne 
connait pas d'autrc champs avec un grand nombre des etoiles resolucs. II cxistc un 
certain nombre de champs avec beaucoup d'etoiles non resolues, comme la grande 
galaxie dans Andromeda, M31. Les evenements de microlentille vers ces champs 
nous donneraient d' informations tres interessantes, si nous pouvions les observer. 
Malheureusement, les methodes classique de microlentilles sont inutilisable pour 
ces champs. Cependant, une nouvelle methode, la methode des pixels creee par 
AGAPE ici et par un autre groupe a New York, est utihsable pour ces champs. De 
plus, on peut appliquer la meme methode aux champs avec les etoiles resolues et 
observer ainsi certains effets fins que j 'appclle "microlentilles extremes" . 

La quatrieme legon parlera de I'avenir. L'idee de microlentille est tres jeune. II 
n'y a que six ans, tous le monde pensaient que I'effet de microlentille etait un seul 
effet et qu'il ne pouvait servir que un seul but: chercher des objets sombres dans le 
halo. Aujourd'hui, il y a beaucoup de projets pour appliquer I'effet de microlentille 
et, sans doute, demain il y en aurait encore plus. Je discuterai quelques idees, 
comme mesurer les rotations des etoiles geantes, ou chercher pour des petits objets 
des cometes au confins de I'univers. 

2) Laplace ct Einstein nous disent "La gravitation courbe la lumiere". En 
utilisant la theorie classique de la gravitation, on peut facilement arriver a cette 
formule, ou a est Tangle de la deviation, M est la masse (supposee ponctuelle), 
b est le parametre de I'impact, G est la constante de Newton, et c est la vitesse 
de la lumiere. Einstein a rectifie cette formule en changant le "2" en "4" . Com- 
ment sait-on que Einstein avait raison? Des 1919, Eddington fait son experience 
fameuse pendant une eclipse de soleil. Cet experience a teste la theorie pour une 
masse solaire et pour b cgal a un rayon de soleil. Avec I'effet de microlentille, 
on vcut cprouver la theorie pour une masse solaire ct pour b cgal a une unite as- 
tronomique (UA). L'experience d'Hipparcos a teste la theorie pour ces valeurs des 
parametres. Cette formule est valable quand I'observateur est pres de la masse. 
Pour le cas d'Eddington (rj tres petit), elle reduit en cette formule la. Hipparcos 
a deux telescopes separes par 58 degres pour mesurer la parallaxe absolue, pas la 
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parallaxc relative aux etoiles au loin au meme champ. Done, la lumiere recue par 
un telescope est courbe plus que la lumiere regue par I'autre. La grandeur de cet 
effet est le carre du rapport de la vitesse de la terre a la vitesse de la lumiere, ou 
10~^. C'est equivalent a 2 milli-arcsec. Puisque I'experience a mesure les paral- 
laxes avec une precision de 2 mas pour chaque etoile, et puisqu'il y avait cent mille 
etoiles, elle a mesure I'effet gravitationnel avec une precision moins de 1%. Les 
effets des microlentilles gravitationnelles sont done tres bien compris. 

3) Dans cette figure, la source est rouge, la lentille est noire, et I'observateur 
est bleu. La lumiere est deflechie d'un angle a. 9s est Tangle entre la source et la 
lentille, vu par I'observateur. II y a deux images, une image a chaque cote de la 
lentille. Les angles entre la lentille et les images sont ^7+ et ^7_. La distance entre 
I'observateur et la lentille est Di, la distance entre I'observateur et la source est 
Ds, et la distance entre la lentille et la source est Dig. Dans cette equation, I'angle 
exterieur (a) est egal au total des angles internes. Ces angles sont q/Di et q/ Dig. 
Mais q est egal a Di multiplie par 6j — 9s- Je definis le rayon d'Einstein 9e comme 
ga et alors, I'equation devient simple. Les deux solutions sont plus ou moins x±, ou 
x± sont comme ga. Maintenant, je commence a travailler a I'interieur de I'anneau 
d'Einstein. La position de la source est simplement x, et les positions des images 
sont x±. Tous les angles sont normalises au rayon d'Einstein. 

4) Imaginons une etoile carree. Chaque cote est z. Les positions de la source 
et de I'image sont x et x+. Alors, la longueur tangentielle est mulipliee par x+/x. 
Pareillement, la longueur radiale est multipliee par dx+/dx. Par le theoreme de 
Liouville, la densite de flux par unite d'angle solide est la meme pour la source 
et pour I'image. L' amplification est done egale au rapport de la surface angulaire 
de I'image a la surface angulaire de la source, et elle est donnee par cette formule 
pour chaque image. L 'amplification totale est une peu compliquee, mais pour petit 
X, elle est simplement 1/x. Aussi, la difference entre les deux amplifications est 
exactement 1. Cette derniere formule ici est utile pour les problemes 011 intervient 
I'interference entre les deux images, que je discuterai dans la quatrieme legon. 
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5) Quand I'obscrvatcur, la Icntille, et la source sont tous Ics trois alignes, I'image 
est un anneau, ct clle est appelce "I'anneau d'Einstein" . Le rayon angulaire de 
Fanneau est appele "le rayon angulaire d'Einstein", ^g, et le rayon physique est 
appele simplement "le rayon d'Einstein", rg. Quand les trois points ne sont pas 
alignes, le symetrie est casse, et il y a deux images. L' amplification est toujours 
donnee par le rapport de la surface de I'image a la surface de la source. Si la lentille 
n'est pas trop proche de la source, 1' amplification est donnee par cette formule. 

6) Pour des parametres typiqucs, Ic rayon angulaire d'Einstein va d'un dixieme 
milli-arcsec a un milli-arcsec. Le rayon d'Einstein est de quelques unites as- 
tronomiques. A I'interieur de I'anneau d'Einstein, 1' amplification est approxima- 
tivement 1/x. 

7) On ne sait pas si une source est amplifiee parcc que on ne connait pas 
le flux sans amplification. Done, il faut voir un evenement, pas seulement une 
amplification. Un evenement est decrit par 3 parametres, to, Pi et te- tg est le 
temps mis par la source pour parcouvrir un rayon d'Einstein. /? est le parametre 
d'impact divise par le rayon d'Einstein, et to est I'instant oii I'amplification est la 
plus grande. La separation entre la lentille et la source est donnee par le theoreme 
de Pythagore. L' amplification est une fonction de cette separation seulement. 
Done, toutes les courbes de lumiere ressemblent a ga. 

8) Le principe de I'effet de microlentille est montre ici. L'observateur choisit 
une source, et pent alors decouvrir une lentille entre lui et la source. Si la source 
est dans le LMC, la lentille pent etre dans le halo de la Voie Lactee, mais elle 
pent aussi etre dans le disque de la Voie Lactee ou dans le LMC lui-meme. Si la 
source est dans une autre galaxie comme M31, la lentille peut aussi etre dans cette 
galaxie. L'observateur peut choisir un quasar. En ce cas, la lentille peut etre dans 
une galaxie tres lointaine entre l'observateur et le quasar ou, peut-etre, la lentille 
n'est pas dans une galaxie, mais entre des galaxies. 

9) La probabilite qu'une etoile soit amplifiee par une lentille est appelee r, ou 
"la profondeur optique" . Cette probabilite parait tres compliquee parce qu'elle est 
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Ic total dcs scctionncs cfRcaccs dc tous les disques d'Einstein de I'obscrvateur a la 
source. Dans ccttc formulc, Mi est la masse de I'objet du type i, et ni{Di) et la 
densite numerique des objet de ce type. Mais, cette expression ici est simplement 
la densite de masse totale. Alors, Fequation pour la probabilite est une integrate 
simple. De plus, le theorem du viriel nous permet evaluer approximativement cette 
integrale en termes de la vitesse caracteristique du systeme, comme la vitesse de 
rotation d'une galaxie. Par exemple, on pent estimer que cette probabilite r est de 
un par million pour le bulbe et halo de la Voie Lactee, et de un par milliard pour 
un amas globulaire d'etoiles. 

10) II y a un evenement par million d'etoiles observees. Dans ce million 
d'etoiles, il y a peut-etre mille etoiles variables. Cependent, puisque la courbe de 
lumiere des evenements de microlentille est decrite par seulement trois parametres, 
on peut distinguer les evenements de microlentille des etoiles variables. Mais pour 
la meme raison, pour chaque evenement, on ne peut determiner que trois quan- 
tites: et tg- Deux de ces trois parametres sont completement inutiles. lis ne 
nous inform que sur la geometric de I'evenement, et pas sur les caracteristiques de 
la lentille. Le troisieme parametre tg est utile, mais il est forme de quatre autre 
quantites. tg est le rayon d'Einstein divise par la vitesse, v. Le rayon d'Einstein 
est un melange de la masse et la distance. La vitesse, v, est une combinaison de la 
vitesse de la source et de la vitesse de la lentille. Done, la relation entre te et les 
caracteristiques physiques de la lentille est tres indirecte. 

11) Face a ces difficultes, il y a deux methodes possible. La premiere: modeliser 
les distributions de la densite et des vitesses des sources et des lentilles, et utiliser 
la distribution de tg observee pour mesurer la fonction de masse des lentilles. Avec 
cette methode, on peut estimer aussi la probabilite r. L'autre methode consiste 
a obtenir plus d' informations pour chaque evenement. Je vais discuter les deux 
methodes brievement maintentant, et je reviendrais plus en detail sur ce sujet 
dans la deuxieme legon. 

12) Ici, je montre a peu pres 50 evenements observes par MACHO et OGLE 
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vers le bulbe galactique. Les durees sont typiquement 10 jours. 

13) Cheongho Han et moi-meme avons modelise les distributions de la densite 
et de la vitesse pour predire la distribution de te- Puis, nous avons compare cette 
distribution avec la distribution de te observee. Si nous utilisons la fonction de 
masse mesuree avec le Hubble Space Telescope (HST), les deux distributions sont 
en disaccord. L' accord est meilleure si nous utilisons une loi de puissance pour 
la fonction de masse. Mais cette loi elle-meme est en desaccord profond avec les 
observations de Hubble. 

14) L'autre methode, chercher a obtenir plus d' informations, est tres difficile. 
Je vous ai dit qu'on peut mesurer trois quantites pendant un evenement, mais deux 
de ces trois parametres sont inutiles. Le temps de I'evenement et le parametre 
d'impact nous disent la geometric de I'evenement et pas les caracteristiques de la 
lentille. Alors, nous appliquons la sagesse orientale... 

15) . ..et lancons un satellite de parallaxe. Ce satellite peut convertir les quan- 
tites inutiles en des quantites utiles. Comment? En moment de la premiere figure, 
I'anneau d'Einstein recouvre la terre. Puis, il recouvre le satellite. Les courbes de 
lumiere vues de la terre et du satellite ont des Iq et des (3 differents. 

16) On peut reconstruire I'anneau d'Einstein en comparant les deux courbes 
de lumiere. Ici, I'evenement arrive quatre jours plus tot vu du satellite que vu de la 
terre. Puisque te est 20 jours, la difference est 0, 2 d'un rayon d'Einstein. De plus, 
I'amplification est plus petite. On trouve que les parametres d'impact sont 0,4 et 
0,8 pour la terre et le satellite, respectivement. En conclusion, la difference des 
postions de la source vues de la terre et du satellite est de 0,2 rayon d'Einstein dans 
unc direction ct dc 0,4 rayon dans l'autre direction, soit une difference totale de Ax 
de 0,45. Mais, on connait la distance physique entre le satellite et la terre. Done, on 
peut deduire le longueur du rayon d'Einstein. La figure superieur ressemble a une 
figure que je vous ai montree au commencement de cette legon. Mais, maintenant 
il y a une autre ligne, le rayon d'Einstein projete sur le plan de I'observateur. On 
peut mesurer ce rayon avec un satellite de parallaxe. Si on pouvait aussi mesurer 
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le rayon angulaire d'Einstein, 9^, la geometrie de cette figure scrait complctcment 
determinee. On pourrait done mcsurcr la masse, la distance, et la vitesse de la 
lentille parce qu'il y a trois quantitcs inconmies, M, Di, et v, et il y aurait trois 
quantites connues, fg, te, et 9e- Comment peut-on mesurer Ogl 

17) Si on pouvait resoudre les deux images, on mesurerait directement le 
rayon angulaire d'Einstein. C'est possible pour les rayons les plus grands par 
interferometrie. Cependant, les evenements les plus frequents et aussi les plus 
interessants ont des petit rayons d'Einstein. Comment peut-on mesurer 6e pour 
ceux-ci? Si de plus la source est une etoile geante, le rayon angulaire de la source 
n'est pas beaucoup plus petit que le rayon angulaire d'Einstein. II y a done une 
probabilite significative pour que la lentille passe a travers la source. La courbe 
de lumiere devierait alors de la courbe normale. Habituellement, 1' amplification 
est une fonction de x seulement. Mais, quand la lentille passe a travers la source, 
I'amplification change. Pour une source ponctuelle, les surfaces brunes des images 
dans la figure seraient toutes les memes. Notons que ces figures ne representent 
pas une evolution. EUes sont des evenements differents avec des rayons angulaire 
d'Einstein difi^erents. Mais, en realitc, quand la source est etendue, la surface est 
plus grande quand la lentille est proche de la source, et plus petite quand la lentille 
est a I'interieur de la source. Sur la figure du bas, je montre une etoile avec un 
centre bleu et un bord rouge. Les surfaces bleu et rouge sont egal. Mais pour les 
images, les surfaces rouges sont plus grandes. Une etoile comme ga paraitrait plus 
rouge pres du pic de I'evenement. Une etoile avec un centre bleu parait bizarre, 
n'est-ce pas? Mais toutes les etoiles ont des centres bleus parce qu'elles sont plus 
sombres sur leurs bords et ceci plus pour le bleu que pour le rouge. II est possible 
d'observer cet effet quand la lentille est plus proche de la source que deux rayons 
de la source. 

18) C'est un evenement de I'experience MACHO oil on pent voir le premier 
effet. Cette courbe a ete construite en supposant une source ponctuelle. Pour 
r autre courbe, on suppose que la lentille passe a travers la source. La deuxieme 
courbe est meilleure. 
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19) Pour finir, jc discuterai dcs Icntillcs non-ponctuelles. Pour simplific, je 
suppose un symctric cylindriquc. La lumicrc est courbcc sculcmcnt par la masse a 
rintcricur de sa trajectoire. Done, a est une fonction de M{6j), pas seulement M. 
A part cela, Fequation est la meme que pour une masse ponctuelle. Neanmoins, ce 
changement nous oblige a chercher une solution graphique au lieu d'une solution 
analytique. La courbe bleue, Tm, est le membre de gauche de cette equation. Les 
lignes vertes, Tp, sont le membre de droite, avec deux 9s differents. Les deux 9s 
representent les extremites de la source. Les lignes vertes coupent I'axe horizontal 
a la separation entre la masse et la source. Done, la fleche bleue represente la 
grandeur angulaire de la source. Les points ou les lignes vertes coupent la courbe 
bleue sont les solutions de cette equation. II y a done trois images et les fleches 
rouges representent les positions et les grandeurs des images. Les directions des 
fleches representent les orientations des images. On pent calculer I'amplification 
comme pour une masse ponctuelle. EUe est le produit de deux termes: Fun est 
^l/^S: et I'autre est la grandeur de la fleche rouge divise par la grandeur de la 
fleche bleue. Quand une ligne verte approche de la tangente de la courbe bleue, 
I'amplification d'une source ponctuelle devient infinie. De plus, a ce point, deux 
images se fusionnent et alors disparaissent. 

20) Les positions de la source oii I'amplification est infinie sont "les caus- 
tiques" , et les positions de I'image sont "la courbe critique" . Pres d'une caustique, 
I'amplification pent etre modelisee simplement parce que la ligne verte est lineaire 
et la courbe bleue est ordinairement, du second degre. La separation des deux 
images (A0/) varie done comme la racine carree de A^^, la separation entre la 
position de la source et la caustique. On voit aussi que I'amplification varie comme 
la racine carree de I'invcrse de AOs parce que I'amplification se comportc comme 
I'inverse de I'angle entre la ligne verte et la courbe bleue. Pour finir, les retards en- 
tre les images sont donnees par les integrales montrees comme surfaces ombragees. 
L'ordre temporel des images est image-1, image-3, image-2. La surface noire sig- 
nifie un retard negatif, ou un avance. Pourquoi ces integrales sont-elles egales aux 
retards. C'est parce que Tm est la derivee par rapport a 9j du retard gravitation- 
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nel, ct T]j est la dcrivcc du retard gcometriquc. Prcs d'une caustique, le retard se 
comporte comme la separation des images au cube. 

21) Pour una masse ponctuelle, I'evenement a cette allure. II n'y a pas de 
caustique. Mais pour un evenement avec une caustique, la source se deplace comme 
ga, et tout d'un coup, apparaissent deux images et 1' amplification devient infinie. 
Puis, I'amplfication retombe comme la racine carree du temps. 

21) Maintenant regardons des evenements reels. Tons sont normaux. lis se pro- 
duisent a des temps differents. Les maxima de I'amplication sont differents parce 
que les (3 sont differents. Les durees te sont differentes. Mais tons les evenements 
sont essentiellement les memes. 

22) Pour ces evenements aussi...excepte celui-ci. Pourquoi est-il different? 

23) Get evenement est une microlentille binaire. Mon etudiant Scott Gaudi a 
fait ces figures pour expliquer des evenements binaires. Les deux lentilles binaires 
sont ici. La source est rouge. Quand la source est au dehors de la caustique, il y a 
trois images, montrees en vert. Ici, la source passe a travers la caustique, et deux 
nouvelles images apparaissent, un a I'exterieur de la courbe critique, et I'autre a 
I'interieur. Les images sont toutes deux grandes, I'amplification est done grande. 
Mais, quand la source est au dedans de la caustique, les images se contractent, et 
I'amplification tombe. 

24) Ici, il y a un evenement binaire avec deux caustiques comme I'evenement 
reel que je vous ai montre. Mais cet evenement a aussi un autre maximum pres 
d'un point de rebroussement. Nous verrons un evenement reel comme ga dans la 
deuxieme legon. 

25) Les conclusions. 
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2. Les microlentilles et la physique des etoiles 



1) Je vais vous presenter la deuxieme de quatre legons sur les microlentilles 
gravitationnelles. La premiere lecon a convert la theorie des microlentilles, et je 
snpposerai que vous etes deja experts sur ce sujet. Aujourd'hui, je vais appliquer 
la theorie aux experiences en cours. Le resultat principal est qu'on ne pent pas 
expliquer les evenements observes avec les etoiles connues. II semble bien qu'il y 
ait des objets sombres aussi bien dans le bulbe galactique que dans le halo. 

2) Jusqu'a maintenant, deux groupes recherchent des evenements de micro- 
lentille en observant les etoiles du Grand Nuage de Magellan (aussi appelc LMC 
pour Large Magellanic Cloud en anglais) qui est a une distance de 50 kpc et dont 
la position dans le ciel est de 33 degres an sud du plan de la Voie Lactee. Les 
experiences sont EROS (Experience Recherche des Objets Sombres) et MACHO 
(Massive Compact Halo Object) qui veut dire approximativement la meme chose 
en anglais. Puisque la ligne de visee en direction du LMC ne traverse le disque 
de la Voie Lactee que sur un faible epaisseur, on n'attend que peu des evenements 
dus aux etoiles dans cette direction. C'est done une bonne direction a rechercher 
des objets sombres dans le halo. On appelle frequemment, les objets sombres "Ma- 
chos" . Trois groupes recherchent des evenements de microlentille en observant les 
etoiles du bulbe de la Voie Lactee qui est a une distance de 8 kpc. Ce sont MA- 
CHO, OGLE (Experience Optique de Lentille Gravitationnelle) , et DUO (Objets 
Invisibles du Disque). Puisqu'il y a beaucoup d'etoiles a cette direction, on attend 
beaucoup d'evenements dus a ces etoiles. 

3) La question la plus importante est: "Est-il possible d'expliquer les evenements 
observes avec les etoiles connues". Pour rcpondre a cette question, il faut mcsurcr 
la profondeur optique observce robs, et la comparer a la profondeur optique dus 
aux etoiles, r*. Si Tobs est plus grande que r^,, il y a des objets sombres. Si robs 
est approximativement egale a r*, alors il est encore possible qu'il y a des objets 
sombres et il faut analyser les evenements plus attentivement. Si Tobs etait plus 
petite que r*, il y aurait un probleme tres grave. Cette equation donne r* en ter- 
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mcs dc p^{Di), la densite de masse dcs etoiles en fonction dc la distance. Pour 
evaluer cette equation, il faut connaitre p^{Di), que I'on pent ccrire po fois F{Di), 
oil Po est la densite pres du soleil, et F{Di) est la densite relative en fonction de la 
distance. On peut alors compter les etoiles au voisinage du soleil et pour chaque 
type, multiplier la densite numerique par la masse. Malheur eusement, on mesure 
les luminosites des etoiles, pas leurs masses. Neanmoins, on peut determiner une 
relation entre la couleur et la masse et puis estimer les masses. 

4) La densite numerique est bien mesure pour les etoiles brillantes, mais il est 
tres difficile de la mesurer pour les etoiles faibles. Recemment, nous avons utilise le 
Hubble Space Telescope pour determiner les densites de tous les types des etoiles. 
Pour chaque etoile, je montre la distance au-dessus du plan de la Voie Lactee et 
la magnitude absolue. La ligne "b" represente la limite des observations pour les 
champs typiques, mais les limites sont plutot "a" ou "c" pour plusieurs des champs. 
On voit que la densite tombe pour les etoiles faibles meme dans les zones oii Ton 
n'est pas limite par I'observation. 

5) Nous avons construit une fonction de luminosite pour decrire ces donnees, 
montree avec les triangles verts et I'avons comparee a celles qu'on trouve dans la 
hterature. On voit que notre solution et celle de Stobie (les cercles oranges) sont 
parfaitement d'accord. Dans une estimation anterieure, Wielen avait trouve beau- 
coup plus d'etoiles faibles, mais avec une statistique pauvre. Pour cette raison, 
certaines personnes ont pense que ces etoiles etaient peut-etre encore plus nom- 
breuses. Mais, c'etait le cas, on pourrait facilement les voir dans les champs du 
telescope Hubble. 

6) En utisilant une relation empirique entre la masse et la luminosite, on peut 
construire une fonction de masse. Le pic de cette fonction est a une demi-masse 
solaire (en log de la masse) ou a une quart de masse solaire (en masse) . La fonction 
parait remonter au dernier point, mais on ne sait pas si cette ascension continue 
pour des masses plus petites, celles des naines brunes. On espere que les microlen- 
tilles nous donneront des informations sur cette question. 
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7) On peut aussi utiliscr Ics ctoiles obscrvccs par Hubble pour mcsurcr Icur 
dcnsitc cn fonction de 2;, dc Icur distance au-dessus du plan de la Voie Lactce, ct 
done determiner la masse d'une colonne d'ctoiles avec une section d'un pc^: 27 
masse solaires. Les resultats les plus importants pour nous sont que r* est moins 
que 10~^ dans la direction du LMC et approximativement 5 x 10~^ vers le bulbe. 

8) En plus du disquc, il y a une autre population des etoiles, le halo stellaire. 
Sa distribution spatiallc est approximativement sphcriquc. C'cst a dire qu'elle est 
presque le meme que celle du halo sombre. On veut done estimer la fraction de la 
masse du halo sous forme d'etoiles. II y a 15 ans, on croyait que le halo stellaire 
contenaient beaucoup d'etoiles faibles. II y a 5 ans, Richer & Fahlman ont pretendu 
que la fonction montait vers les luminosites faibles. Cependant, plus recemment, 
Dahn et al. ont montre qu'il y a peu d'etoiles faibles dans le halo stellaire. Ce 
resultat implique que r* du halo stellaire est moins que 10~*. 

9) Si Dahn et al. avaient tort, on verrait beaucoup d'etoiles faibles dans "la 
zone du halo" du Hubble Deep Field qui a ete observee il y a 6 mois. En fait, on 
n'en a trouve aucune. 

10) Jusqu'a I'annee derniere, personne n'avait mesure la fonction de luminosite 
de la sequence principale du bulbe. Seules les etoiles geantes et sous-geantes avaient 
ete mesurees. Depuis, Light et al. ont utilise Hubble pour la determiner jusqu'a 
une magnitude absolue / egale 8. Elle est presque la meme que la fonction de 
luminosite du disque. On peut done faire I'hypothese que les deux fonctions sont 
les memes aussi pour les etoiles faibles. 

11) Comparons r* et Tobs pour le bulbe et le LMC. Toutes les valeurs sont a 
multipliccs par 10^. Pour les observations cn direction du bulbe, la profondcur 
optique dus aux ctoiles est 150, dont 50 vcnant du disque et 100 du bulbe lui- 
meme. On voit que Tobs est un peu plus grande. Vers le LMC, la contribution des 
etoiles du disque et du halo stellaire est inferieure a deux, contre 45 si le halo etait 
forme entierement de Machos. Les etoiles du LMC lui-meme contribuent aussi a 
la profondeur optique. Personne n'a mesure la fonction de masse du LMC mais 
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plusicurs raisonnements montrcnt que cette contribution n'est pas grande. En fait, 
Tobs est beaucoup plus grande que r*. 

12) Pendant la derniere legon, je vous ai deja montre la distribution de duree 
des evenements observes vers le bulbe par MACHO et OGLE. Est-il possible 
d'expliqucr ces evenements avec les etoiles connues? 

13) Zhao, Spergel, & Rich disent que oui. lis reproduisent bien la distribution 
observee de t^. Ici, la ligne rouge represente les evenements dus aux etoiles du 
bulbe, et la ligne bleu represente ceux dus au disque et au bulbe ensemble. Mais 
leur fonction de masse est en disaccord avec celle mesuree. lis ont suppose qu'il n'y 
a aucune etoiles de masse plus grande que 0,6 masse solaire bien que les observations 
de Light ct al. montrent qu'il y en a beaucoup en fait. 

14) Si nous restreignons notre attention aux etoiles observees par Light et al., 
nous ne predisons pas les evenements courts. C'est naturel! La masse totale de 
ces etoiles dans le bulbe n'est que 10 milliard de masse solaire. Mais, on croit que 
la masse totale dynamique est plutot 20 milliard. II y a done surement d'autres 
etoiles dans le bulbe, plus faibles que celles observees par Light et al. 

15) La solution la plus simple est d'etendre la fonction mesuree par Light et al. 
vers les petites masses avec celle du disque mesuree par Hubble. Malheureusement, 
ga ne marche pas non plus. C'est aussi normale car avec cette fonction de masse 
le bulbe n'aurait que 14 milliard de masse solaire, pas 20 milliard. 

16) On pent supposer que la fonction de masse du bulbe n'est pas le meme que 
celle du disque. On pent choisir plutot une loi de puissance de Salpeter, comme 
Zhao et al., mais seulement pour les masses moins qu'une demi-masse solaire, ce 
qui est acceptable parce qu'il n'y a aucune d' observations de ces etoiles. Cette 
solution est meilleure mais elle n'est pas parfaite. 

17) Une autre solution est d'utiliser la fonction de masse de Light et al. et 
etendue par Hubble pour les etoiles faibles, et d'ajouter 6 milliard de masse solaire 
de naines brunes d'une masse de 0,08 masse solaire. La masse totale est alors de 
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20 milliard, cn accord avec estimations dynamiques, et la distribution observee de 
te est presque reproduite. 

18) EROS et MACHO ont tous deux observe des candidats evenements de mi- 
crolentille vers le LMC. EROS a mene deux experiences, I'une en prenant quelques 
douzaines de poses chaque nuit dans le meme petit champ, et I'autre en faisent une 
longue pose chaque nuit dans un grand champ. La premiere experience recherche 
des objets sombres de petite masse entre 10^''' et 10~^ masse solaire. Pour de 
tels objets, on attend beaucoup d'evenements, mais chacun est tres court. On 
compare 1' amplification du pic le plus grand avec le deuxieme pic. Si on simule 
des evenements de microlentille par Monte Carlo, le rapport du deuxieme pic au 
premier pic est presque toujours proche de 0. Cependant, pour les donnees il est 
presque toujours proche de 1, parce que ces objets sont presque tous des etoiles 
variables qui se repetent. Un certaine nombre d'evenements subissent cette epreuve 
avec succes, mais pour la plupart, ils ont des amplifications tres petites et sont done 
probablement des etoiles variables rares. A la fin, il n'a restc que 5 candidats, et 
ce sont tous des etoiles tres brillantes qui constituent seulement 1% de toutes les 
etoiles, et elles sont en general variables. II n'y a done aucun candidats reels. 

19) L'autre experience EROS recherche des objets sombres de masse entre 10~^ 
et une masse solaire. Pour ces objets, on attend moins d'evenements, mais cha- 
cun dure de quelques jours a quelques semaines. EROS a trouve deux candidats 
montres ici. Apres avoir publie ces resultats, EROS a decouvert que I'etoile source 
de Fun d'entre eux est une etoile binaire a eclipse. Ici, on voit I'evenement de mi- 
crolentille superpose a la courbe de lumiere de la binaire a eclipse. Les evenements 
de ce type sont tres interessants et je les discuterai dans la quatrieme legon. On 
peut creindre que I'evenement ne soit pas une microlentille, mais il soit plutot 
un transfer de masse entre les deux etoiles. Quant a moi, je penche pour une 
microlentille. 

20) Cependant, les poses ont ete prise sur des plaques photographique, et 
la photometrie etait done mauvaise. Pour cette raison, EROS affirme seulement 
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avoir dctcctc dcs 'candidats', pas des 'evenemcnts'. EROS n'a mis qu'une lim- 
itc supcricurc a la quantite d'objcts sombrcs. EROS commcnccra unc nouvclle 
experience en mai oii juin qui utilisera unc grande camera dc CCD. L'experience 
de plaques a eu de bonne efficacite pour tg de quelques jours a presqu'une annee. 
Pour un halo compose seulement de Machos de masse entre 10^^ et une masse 
solaire, on s' attend a detecter plus de 3 evenements entre les deux experiences 
d'EROS. On pent done eliminer la plupart des modeles avec ces donnees. Mais la 
limite superieure (en bleu) pres d'une demi-masse solaire est tres mauvaise a cause 
des deux candidats. La limite superieure donnee par MACHO en analysant ses 
donnees de la premiere annee (en rouge) est aussi mauvaise ici, et pour la meme 
raison: il y avait des candidats. Apres la deuxieme annee, MACHO a dit que ses 
candidats ont ete vraiment des microlentilles et que la densite du halo a ete done 
mesuree, ici en vert. 

21) L'experience de MACHO utilise un camera de CCD de 0,5 degre carre. 
L'efficacite est similaire a celle d'EROS. 

22) La selection de l'experience MACHO utihse deux criteres principaux: I'amplification 
maximum doit etre plus grande que 1,75 et le Ax-deux doit depasser 500. C'est a 

dire que la courbe de microlentille doit etre beaucoup meilleur qu'une ligne droite. 
II y a aussi d'autres criteres de selection. Par exemple, on a pu determiner que I'un 
de ces cercles ouverts est une supernova. Les deux autres peuvent etre reels, mais 
les etoiles source ont disparu apres la fin des evenements. Ces evenements n'ont 
ete remarques que parce qu'ils etaient en cours le jour oii on a cree la liste des 
etoiles source. Quatre de ces evenements (en rouge) ont de grandes amplifications 
et un (en vert) est une lentille binaire. 

23) Cette carte du LMC montre les positions des evenements, et aussi les 
champs de MACHO. Si la plupart des evenements etait dus a des lentilles dans le 
LMC, ils seraient fortement concentres dans la surface ou la densite des etoiles est la 
plus grande. En fait, les evenements sont distribues comme les etoiles. Pour cette 
raison, on pense que les lentilles sont dans le halo de la Voie Lactee. Neanmoins, 
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la lentille binaire est presque certainement dans le LMC 

24) Ici, je vous montre les courbes de lumiere pour les evenements. Le premier 
est appelee "I'evenenient plaque or" . II est tres beau, n'est-ce pas? 

25) Le numero 5 a une amplification de 40. 

26) MACHO pense que le numero 10 n'est peut-etre pas un evenement de 
microlentille, mais il a ete garde parce qu'il a subi tous les epreuves avec succes. 
Le numero 9 semble un chaos affreux. Mais c'est a cause d'un defaut dans le CCD. 
Quand on elimine toutes les mauvaises poses, la courbe de lumiere devient celle 
d'une lentille binaire parfaite. 

27) Remarquons qu'il y a deux observations au passage de la premiere caus- 
tique. On pent done calculer le temps de passage de la source a travers la caustique. 
Puisqu'on connait le rayon angulaire de la source (par la loi de Stefan), on pent 
determiner la vitesse angulaire de la lentille. Cette vitesse angulaire correspond 
bien a celle d'une lentille dans le LMC, mais elle est 10 fois plus petite que la valuer 
moyenne des lentilles dans le halo de la Voie Lactee. On peut aussi voir un autre 
maximum, ici. 

28) Dans la premiere legon, je vous ai montre que les maxima de ce type se 
produisent quand la source passe pres d'un point de rebroussement. 

29) Les evenements de MACHO impliquent qu'une fraction / = 0, 5 d'un halo 
standard est sous forme d'objets sombres, et que la masse typique est proche d'une 
demi-masse solaire. Mais, les erreurs sont grandes. Par ailleurs, on ne connait pas 
la forme du halo, et si on choisait une autre forme, les resultats changeraient. 

30) On sait qu'au moins Tunc dcs lentilles est dans Ic LMC, mais combien 
parmi les autres y sont aussi? Ccrtaincs dcs lentilles, sont elles dans le disque de 
la Voie Lactee? De toutes les modeles du halo, lequel est correcte? Pour analyser 
proprement les evenements de microlentille, il faut obtenir plus d'informations. 
Une methode, que nous avons deja vue appliquee aux evenements du bulbe, est 
d' analyser la distribution des durees, te- C'est la liste des evenements observes 
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jusqu'a maintenant par MACHO (en rouge) et EROS (en bleu). Les sont ici. 
Get cvcnement ci est la source binaire et celui-la est la lentille binaire. Tons les te 
sont calcules en supposant que la source n'est mclangce avec aucune autre ctoile. 
En fait, il y a un indication de melange pour 4 des evenements et pour deux d'entre 
eux, I'effet de ce melange sur I'estimation de tg est grand. La distribution de tg est 
consistente avec la distribution obtenue si toutes les lentilles ont la meme masse. 
Mais les masses peuvent aussi etre differentes. Par ailleurs, les ne nous dissent 
rien sur les positions des lentilles; sont elles dans le disque, le halo, ou le LMC? 

31) Une autre methode consiste a anlayser la distribution des evenements dans 
le ciel. II y a dix minutes, j'ai utilise cette methode pour deduire que les lentilles 
ne sont pas toutes dans le LMC. Ici, je montre la distribution des evenements de 
MACHO observes vers le bulbe. On predit des distributions differentes pour les 
modeles differents. 

32) Cependant, Cheongho Han et moi-meme avons montre qu'il faut observer 
presque mille evenements pour pouvoir distinguer entre les modeles du bulbe. 

33) Pour comprendre les evenements observes vers le LMC, la question la plus 
importante est: oil sont les lentilles. La methode la plus efficace pour repondre a 
cette question est de mesurer les vitesses projetees sur le plan de I'observateur ou 
les vitesses angulaires (aussi appelees 'movements propres') de toutes les lentilles 
observees. La vitesse projetee est simplement le rayon d'Einstein projete divise 
par te- Rappellons que le rayon projete est mesure en utilisant la parallaxe. De la 
meme fagon, la vitesse angulaire est le rayon angulaire d'Einstein, 9e, divise par tg- 
Cette table montre que ces quantites sont tres differentes pour le disque, le halo, et 
le LMC. Par exemple, les vitesses projetees des lentilles du halo sont typiquement 
300 km/s, et celles du LMC sont quelques milliers de km/s. Les vitesses angulaires 
du halo sont 10 a 50 fois plus grandes que celles du LMC. En fait, j'ai utilise une 
mesure de vitesse angulaire pour deduire que la lentille binaire est dans le LMC. 
Malheureusement, il est beaucoup plus facile de mesurer les vitesses angulaires des 
lentilles dans le LMC que dans le halo. On n'apprend done presque rien sur la 
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distribution des lentilles en mesurant les vitesses angulaires. 

34) Je vous ai dit pendant la premiere legon qu'on pent mesurer les rayons 
d' Einstein projetes en utilisant un satellite, et par meme occasion connaitre la 
Vitesse projete. 

35) Cependant, la situation est un peu plus compliquee que je ne vous I'ai 
dit. Je vous ai montre ces deux courbes de lumiere, et je vous ai dit qu'on pent 
reconstruire la geometrie de I'anneau d'Einstein comme ci. En fait, puisqu'on 
connait seulement les valeurs absolues des parametres d'impact on ne salt pas si 
la source est vue du meme cote de la lentille par la terre et par le satellite, oii qu'elle 
est vue de I'autre cote. II y a done 4 geometries possibles pour I'anneau d'Einstein. 
Deux parmi ces quatre ne presentent qu'un petit probleme parce qu'elles influent 
seulement sur la direction de la lentille. Pour les deux autres, il y a aussi une 
degenerescence de Ax qui affecte directement I'estimation du rayon d'Einstein et 
done celle de la vitesse projetee. 

36) Neanmoins, on peut utiliser la difference entre les vitesses de la terre et du 
satellite pour resoudre cette degenerescence. La vitesse relative entre le satellite et 
la terre est a peu pres 30 km/s et elle est dans la direction du soleil. A cause de 
cette difference, la duree de I'evenement tg n'est pas exactement la meme quand il 
est vu du satellite ou de la terre. 

35) Si la source etait vue de la terre et du satellite du meme cote de la lentille, 
le rayon d'Einstein projete serait grand, la vitesse projetee serait aussi grande, 
et la faible vitesse relative entre le satellite et la terre n'aurait pas beaucoup 
d'importance. La terre et le satellite mesureraient presque le meme tg- Par con- 
tre, si la source etait vue de I'autre cote, le rayon d'Einstein projete et la vitesse 
projetee seraient petits, la vitesse relative serait importante, et les mesures par 
le satellite et la terre serait differents. 

37) Thomas Boutreux et moi-meme avons determine la fraction de tous les 
evenements pour lesquels on peut casser cette degenerescence. Si la distance entre 
la terre et le satellite etait au moins 0,5 unites astronomiques, et la masse de la 
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lentille est plus grandc que 10 masse solaire, la degenerescence serait casse pour 
la plupart des evenements vers le LMC. 

36) Le LMC est proche du pole de I'ecliptique. Pour cette raison, la geometrie 
est relativement simple. EUe est plus compliquee pour le bulbe qui est seulement 
a quelques degres de I'ecliptique. Pendant une partie de I'annee, la separation 
projetee entre le satellite et la terre est tres petite meme quand la separation 
physique est grande. Pendant I'autre partie de I'annee, c'est la vitesse relative qui 
est petite. 

38) La fraction des evenements pour lesquels on pent casser la degenerescence, 
depend done fortement de la periode de I'annee, de la position relative par rapport 
a I'ecliptique, 

39) dc la masse, et 

40) de la separation entre le satellite et la terre. Neanmoins, Scott Gaudi 
et moi-meme avons montre qu'on casserait la degenerescence pour la plupart des 
evenements vers le bulbe si les sources etaient geantes. 

41) Cependant, pour les evenements en la direction du bulbe, un satellite par 
lui-meme ne nous donncrait pas assez d'informations. On sait bicn que bcaucoup 
d'cvcncmcnts dans ccttc direction sont dus a des ctoilcs. Quelle est I'originc des 
autres? C'est la question la plus interessantc. J'ai deja dit que beaucoup de ces 
evenements sont probablement dus a des naines brunes. Pour confirmer cette hy- 
pothese, et pour etudier ces objets, il faut determiner leur masses et leur distances. 
Comme je vous I'ai dit pendant la premiere legon, ce serait possible si on mesure le 
rayon d' Einstein projete en utilisant un satellite et le rayon angulaire d' Einstein, 
9e. On pent mesurer les petits 9e en utilisant les effets de taille fini de source, et les 
grands 9e par interferometrie. Ici, je montre la fraction des evenements dus a des 
sources geantes, oii on pent mesurer 9^. On devrait pouvoir mesurer une trentaine 
d'evenements par an. 

42) Les etoiles connues n'expliquent ni les evenements observes vers le bulbe ni 
ceux en direction du LMC. Pour le bulbe, la profondeur optique observee n'est 
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pas beaucoup plus grande que celle predite en tenant compte des ctoiles con- 
nues. Le problcme principal est que les ctoiles connucs nc pouvent pas produire les 
evenements courts qui sont observes. Peut-etre y a-t-il beaucoup de naines brunes 
dans le bulbe. Pour le LMC, Tobs est beaucoup plus grandes que r*. La meilleure 
estimation des masses de ces objet est une demi-masse solaire. Les objets connus 
de cette masse sont des naines blanches et des naines rouges. Cependant, si le halo 
etait compose de ces objets, on pourrait les voir en utilisant Hubble. Les observa- 
tions nous mettent en face de grands mysteres. Pour les resoudre, il faudrait lancer 
un satellite et faire en meme temps des nouvelles observations de la terre. 

3. La methode des pixels 

1) Le sujet des deux premieres legons a ete la microlentille classique. Toutes les 
fois quand je parlais d'un "evenement" , je voulais dire une amplification d'une etoile 
que Ton peut vraiment voir. Tous les evenements observes en direction du bulbe 
ou du LMC sont de ce type. En fait, je vous ai dit que MACHO a ehmine deux 
evenements parce que les etoiles source avaient disparu apres la fin des evenements. 
Si ces deux evenements sont reels, ils representent des amplifications d'etoiles non 
resolues. MACHO (ou EROS) ne recherche pas des evenements de ce type, et 
done il n'a pas pu les garder parmi ses candidats. Cependant, le bulbe de la Voie 
Lactee et les Nuages de Magellan sont les seules galaxies qui contiennent beaucoup 
d'etoiles resolues. Si on veut rechercher des evenements de microlentille en direction 
d'autres galaxies, on doit creer une methode pour detecter des amplifications des 
etoiles non resolues. Cette methode est "la methode des pixels" . 

2) Si les etoiles d'une galaxie ne sont pas resolues, en premiere approximation 
la galaxie apparait uniforme. C'est a dire que le flux dans chaque pixel (ou dans 
chaque arcsec) est le meme. Ce chiffre, le flux dans un angle solide, est appele 
la brillance de surface, E. La brillance de surface ne depend pas de la distance 
de la galaxie. Si on la mettait a une distance deux fois plus grande, il y aurait 
quatre fois plus d'etoiles dans chaque pixel, mais chaque etoile serait quatre fois 
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moins brillantc. Lc flux rccu par un pixel ne changerait done pas. lei, on voit que 
S, qui est defini en termes du flux et de I'angle solide, pent ctre cerite en termes 
de la densite numcrique et de la luminosite des etoiles. Puisque ces nombres ne 
dependent pas de la distance, E n'en depend pas non plus. Pour simplifier, j'ai 
suppose que toutes les etoiles ont la meme luminosite, L*, et done la meme flux 
-F* = L^/AncP. Cependant, ce resultat est toujours valable. 

3) Meme si la brillance de surface est invariable, les fluctuations de la brillance 
de surface (FBS) changent selon la distance. Ici, je montre la meme galaxie vue a 
trois distances diffcrentes. Dans la flgure supcrieure, il y a, en moyenne, 16 etoiles 
par pixel. Cependant a cause des fluctuations de Poisson, certains pixels sont plus 
peuples, certains autres moins. Ici, il y a 16±4 etoiles par pixel. On ne voit pas les 
etoiles, mais seulement le flux total des etoiles dans chaque pixel. Ces flux integres 
varient de 4 par rapport a 16, soit 25%. Si la galaxie etait 2 fois plus proche, il 
n'y aurait que 4 etoiles dans chaque pixel, mais chaque etoile serait 4 fois plus 
brillante. La brillance de surface serait la meme, comme nous I'avons vu, mais les 
fluctuations serait plus fortes. Ici, il y a 4 ± 2 etoiles et les fluctuations sont done 
50%. Si la galaxie etait beaucoup plus proche, n*, la densite des etoiles par pixel, 
deviendrait beaucoup plus petite que un. Le nombre des etoiles serait done ou L 
Autrement dit, les etoiles seraient rcsolues! En realitc, ce n'est pas la taille du pixel 
qui est import ante, mais celle du disk de seeing, flpsi- Je deflnirai precisement flpst 
dans quelques instants, mais c'est essentiellement Tangle solide convert par I'image 
d'une source ponctuelle. L'abreviation "psf" vient de point spread function, qui est 
anglais pour la fonction d'extension d'une source ponctuelle. Un disque de seeing, 
regoit en moyenne un flux de EQpsf, dii a la racine carree de n* etoiles. Le 
flux de chaque etoile est F*. La fluctuation, AE/E est done la racine carree de 
F*/EQpsf. 

4) Ici, je vous montre les fluctuations de la brillance de surface de la grande 
galaxie dans Andromede, M31. Dans chaque disque de seeing, il y a approxitive- 
ment 16 ± 4 etoiles brillantes. Les disques de seeing contenant 20 etoiles apparais- 
sent blancs et ceux contenant 12 etoiles apparaissent noirs. 
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5) En fait, dcs ctoilcs n'ont pas toutcs Ics mcmes luminositcs. Lc contcnu en 
etoilc d'unc galaxic est plutot dccrit par unc fonction dc luminosite, 0. Ncanmoins, 
on pent definir une luminosite dc fluctuation, L*, le rapport du dcuxicme moment 
de a son premier moment. Les fluctuations de la brillance de surface seraient 
exactement les memes si toutes les etoiles avaient une luminosite L*. Pour une 
fonction de luminosite typique, est 100 luminosites solaires ce qui correspond a 
une magnitude absolue — —1. Ici, je donne la definition precise de Jlpgf en termes 
de la fonction d'extension d'une source ponctuelle, ^pgf- Si la taille du disque 
de seeing est, par exemple, 2", fipgf est approxitivement tt x 2^ arcsec carre. On 
peut utiliser la magnitude dc fluctuation pour mesurer les distances dcs galaxies. 
D'abord, on mesure les fluctuations, la brillance de la surface, et la taille de la psf. 
Puis, on calcule le flux regu d'une etoile ayant la magnitude de fluctuation, F*. Si 
Ton connait la luminosite d'une telle etoile, L*, on peut en determiner la distance. 
Les distances de quelques centaines de galaxies ont ete mesurees de cette maniere. 
La magnitude de fluctuation est aussi tres utile pour comprendre la methode des 
pixels. Par exemple, on peut calculer n*, le nombre des etoiles ayant la magnitude 
de fluctuation dans chaque disque de seeing. En utilisant des parametres typique, 
on trouve que dans le bulbe galactique est beaucoup moins grand que un et 
celui du Grand Nuage de Magellan est un peu moins grand que un. Par contre, 
n* dans M31 est superieur a un et pour M87, cc chiffrc est trcs grand. En d'autre 
terms, le bulbe nous presente des champs bien resolus, les etoiles dc M31 sont 
pour la plupart non resolues, et M87 n'est pas resolue du tout. Le Grand Nuage 
de Magellan est interessant parce que ses etoiles sont resolues, mais pas bien. En 
resume, la magnitude de fluctuation peut d'abord servir classifier des champs. 

6) Pourquoi veut-on rechercher les cvenements de microlentille cn direction de 
M31? Premierement, on peut mesurer la densite des objets sombrcs d'unc galaxie 
autre que la Voie Lactec. Si elle etait confirmee, la decouvcrte d'objcts sombres 
dans le halo de la Voie Lactee serait revolutionaire. II est done tres important de se 
demander si ces objets existent partout ou non. Deuxiemement, M31 est peut-etre 
une galaxie meilleure que la Voie Lactee. On peut rechercher des evenements de 
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microlcntillc sur plusicurs ligncs dc visccs, vers Ic bulbe dc M31 ct aussi vers son 
disquc. La dcnsitc dcs objcts sombrcs dcvrait ctrc diffcrcntc sur chaque lignc de 
visee. On dcvrait ainsi pouvoir reconstruire la distribution du halo en analysant ces 
observations. Par contraste, il n'y a que trois lignes de visee pour la Voie Lactee, 
le bulbe et les deux Nuages de Magellan. Par ailleurs, est-on absoluement sur que 
les evenements observes par MACHO et EROS dans le LMC sont reels? Comment 
sait-on que ce ne sont pas des etoiles variables tres rares. Une methode pour dis- 
tinguer sans ambigui'te entre les evenements de microlentille et les etoiles variables 
est de lancer un satellite. Les evenements de microlentille apparaitraient differents 
si on les voyait d'un satellite, mais les etoiles variables paraitraient semblables. Par 
contre, pour M31, il y a un test plus simple: la profondeur optique vers la partie 
lointaine doit etre bcaucoup plus grande que celle vers la partie proche parce que 
M31 est inclinee fortement par rapport a notre ligne de visee et Ton traverse beau- 
coup plus du halo dans la premiere direction que dans la deuxieme. Cependant, 
M31 n'est pas meilleure pour tout. Ses etoiles sont beaucoup plus faibles que celles 
du bulbe et du LMC. Les observations sont plus difficiles et done on tire moins 
d' informations de chaque evenement. Une autre raison possible de rechercher des 
evenements vers M31 est d'avoir une quatrieme ligne de visee a travers du halo 
de la Voie Lactee. Cependant, comme les evenements se produisent dix fois plus 
souvent dans M31 elle-meme que ceux dans la Voie Lactee, il n'est pas possible de 
determiner separement la profondeur optique de la Voie Lactee a cette direction, 
sauf si I'on observe les evenements avec un satellite. Pour finir, on pent rechercher 
des objets sombres plus legers que 10~^ masse solaire du halo de la Voie Lactee. 
Leurs rayons angulaires d'Einstein sont tellement petits qu'ils n'amplifient qu'une 
petite partie d'une source dans le LMC. Puisque M31 est 16 fois plus loin que le 
LMC, les rayons angulaires de ses etoiles sont 16 fois plus petits, et 1' amplification 
est efficace pour les lentilles d'une masse qui est 16^ fois plus petites. 

7) Que mesure-t-on? Je vous ai dit que pour une microlentille classique, la 
courbe de lumiere depend de 3 parametres, to, /3, et te- Bien sur, il y a un quatrieme 
parametre, le flux sans amplification, Fq. Habituellement, on ne parle pas de 
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Fq commc un paramctrc parce qu'il est bien connu grace aux observations avant 
rcvcnement. Cependant, il n'y a pas seulement un quatricme paramctrc mais 
aussi un cinquieme. La lumicrc dc la source n'est pas neccssairement due a une 
seule etoile. La source peut-etre est une etoile binaire et dont le compagnon n'est 
pas amplifie. La lentille elle-meme peut aussi contribuer au flux. Dans tous les 
cas, un autre nombre intervient, le flux non amplifie, B'. Si B' est connu, on 
peut ecrire le flux comme ga, mais en general, on ne conait que le flux total apres 
I'evenement, B' + Fq. On doit done ecrire le flux comme ga. Puisque B ou B' + Fq 
est bien connu, I'expression n'a effectivement que 4 parametres, Fq, to, /3 et te- 
Pour la mcthodc dcs pixels, c'est la meme chose. On ne mesure que la difference 
entre le flux amplifie d'une etoile et le fiux avant I'evenement. La formule est 
done exactement la meme. Cependant, 3 effets rendent difficiles les observations 
de microlentille sur des etoiles non-resolues. D'abord, les etoiles sont faibles. Par 
exemple, le flux d'une etoile dans le LMC est 250 fois plus fort que celui de la 
meme etoile dans M31. Deuxiemement, il y a un fond dii aux autres etoiles non 
resolues. En resume, pour les champs d'etoiles non resolues, le signal est plus 
petit et le bruit est plus grand. Troisiemement, la comparison des images entre 
elles presente des difficultes pratiques dont je parlerai bientot. II n'est souvent 
possible observer que d'cvcnements qui sont fortement amplifies et ces evenements 
ont neanmoins un faible rapport signal sur bruit. La consequence frequente est une 
certaine degenerescence. L'amplification est bien approximee par 1/x, et le flux 
peut done etre ecrit comme ceci. On voit que cette expression n'a que 3 parametres, 
to que nous avons deja vu, F^aax, le flux au maximum, et ^eff) la duree effective de 
I'evenement. On ne peut done mesurer que ces 3 parametres. En particulier, on 
ne peut determiner ni le flux Fq, ni la duree te independamment. 

8) Comment fait-on la soustraction? On a une image de reference avec les fluc- 
tuations de la brillance de surface (ou FBS) montrees en rouge. L'image courante 
contient les meme FBS, mais aussi le flux supplementaire (en bleu) d'une etoile 
ampliflee. Pour mesurer le flux, on aimerait soustraire une image de I'autre et 
obtenir une PSF parfaite! Cependant, on rencontre quelques problemes. D'abord, 
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I'image n'cst pas la fonction dc variables continues que j'ai trace. Elle contient 
des pixels discrets. Heureusement, il y a des ctoiles rcsolues de la Voie Lactce 
dans I'image. On peut les utiliser pour aligner les deux images et predire le flux 
de I'image de reference qui serait tombe dans les pixels de I'image courante, si 
elle avait ete deplacee une fraction de pixel. Si les pixels sont beaucoup plus pe- 
tits que la PSF, ga marche. Un autre probleme est d'aligner la photometric des 
deux images. II y a en fait 2 problemes. Premierement, le fond de ciel change a 
cause de, par exemple, la lune. Deuxiemement, I'extinction atmospherique change 
a cause des conditions meteorilogiques et de la position de la galaxie dans le ciel. 
Ce sont des problemes classiques de I'astronomie que I'on resoud normalement par 
une transformation lineaire entre les images basee sur les flux mesures des etoiles. 
Cependant, la solution en ce cas est plus difficile parce qu'il n'y a pas beaucoup 
d' etoiles resolues. Jusqu'a maintenant, on a quelques bonnes solutions mais aucune 
n'est parfaite. Le probleme le plus difficile est d'aligner les PSFs. Chaque image est 
une convolution de la PSF avec les sources ponctuelles des etoiles dans la galaxie. 
Si les PSFs de deux images sont differentes, I'images sont aussi differentes. II faut 
ramener les deux images au meme systeme de PSF. La encore quelques bonne 
solutions existent mais il faut continuer a travailler a ce probleme. 

9) Le bruit introduit par la soustraction doit etre de meme ordre ou plus petit 
que le bruit de photons. La magnitude de fluctuation est utile pour comprendre 
cette limite. Je definis le "bruit-7" comme la racine carree du nombre de photons 
qui tombent dans une PSF au cours d'une pose. Ici, SQpsf est le flux dans la PSF, 
tpos est la duree de la pose, et a est le taux de detection de photons par unite de flux 
arrivant sur le telescope. Le chiffre A^-^,* est le nombre de photons detecte au cours 
d'une pose, venant d'une ctoile ayant la magnitude de fluctuation. Par exemple, 
pour une pose de M31 avec un telescope de 1 metre et de duree 20 minutes, ce 
chiffre est de I'ordre de mille. Le rapport du bruit d'alignement geometrique au 
bruit de photons est donne par la racine carree de N^^^ fois ce rapport ci. Par 
exemple, si la taille de la PSF, (jpsf etait a peu pres un pixel et si I'erreur de 
I'alignement, 59 etait quelques pourcents d'un pixel, le bruit geometrique serait 
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sufiisamment petit pour que le rapport soit moins grand que 1. De la meme fagon, 
si I'erreur sur I'extinction etait de quelques pourcent, le bruit photometrique serait 
aussi suffisamment petit. Si on ne faisait rien pour ramener les deux images au 
meme systeme de PSF, le rapport de bruit de PSF au bruit statistique serait donne 
par cette formule, oii Ao" sur a est la difference relative entre les tallies des deux 
PSFs. Si on essayait ramener les deux images au meme systeme, par exemple, en 
convoluant une des images, et s'il restait encore une difference Acr-PSF entre les 
deux images, le bruit de PSF serait donne par la meme formule. Pour eliminer 
effectivement le bruit de PSF, il faut ramener les PSFs des deux images au meme 
systeme a mieux quelques pourcents aussi. 

10) Ces images, prises par Tomaney et Crotts, illustrent bien le probleme 
de I'alignement de la PSF. Ici, une image de M31 montre des fluctuations car- 
acteristiques. Au-dessous, on en a soustrait I'image de reference apres avoir bien 
ramene les deux images au meme systeme de PSF. La plupart partie de I'image 
difference est presque completement uniforme, comme un cfiamp sans etoiles. II 
y a un probleme ici a cause d'une etoile saturee, mais ce n'est pas important. A 
droite, on montre autre partie de la meme image ainsi que I'image apres soustr ac- 
tion. Malhcureusement, la PSF de I'image originale dans cette partie n'est pas la 
meme que ccllc de la partie de gauche. En consequence, la soustraction est mau- 
vaise. Les fluctuations de la brillancc de surface sont reduites, mais elles ne sont 
pas eliminees. Si une etoile avait varie dans cette partie, on ne la remarquerait 
guere. En fait, une etoile a varie au centre du petit carre. Quand on ramene 
cette section de I'image au meme systeme de PSF que I'image de reference, I'etoile 
devient vraiment visible. 

11) II y a deux types d'evenements qu'on pent detecter en utilisant la mcthode 
des pixels. Si les crrcurs sont beaucoup plus pctitcs que le flux de la source (sans 
amplification), on pent voir I'evenement meme quand A — 1 est beaucoup moins 
grand que 1, quand la source a quitte I'anneau d' Einstein. Dans ce cas, on peut 
determiner le temps que la source passe a I'interieure de I'anneau d'Einstein. C'est a 
dire que Ton connait t^- Les evenements de ce type sont done appeles evenements 
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"semi-classiquc'' . On obticnt les memes informations sur ccs cvcncmcnts qu'on 
obticnt sur dcs cvcncmcnts classiqucs sur dcs ctoilcs rcsolucs. Si Ics crrcurs sont 
du meme ordrc que Ic flux dc la source, on ne pent voir I'cvcnement que quand 
la source est profondament a I'interieur de I'anneau d'Einstein. On ne peut pas 
mesurer les tg de ces evenements a cause de la degenerescence dont je vous ai parle. 
Puisque leurs amplifications sont necessairement tres grandes, je les appelle "les 
evenements pic". Dans la direction de M31, on peut voir des evenements semi- 
classique sur des sources brillantes et des evenements pic sur des sources faibles. 
Par contre, vers M87, on ne peut voir que des evenements pic. 

12) Ici, je montre la profondeur optique et le taux des evenements qu'on attend 
a la direction du centre de M31. Les evenements predits sont presque tous dus a 
des lentilles situees dans le bulbe de M31. La profondeur optique au centre est a 
peu pres 10~^. Jusqu'a maintenant, toutes les observations ont ete prises dans ce 
champ. Puisque ce champ a la profondeur optique la plus grande, c'est le meilleur 
pour tester la methode. Par contre, pour detecter le halo proprement dit, il faut 
observer dans unc direction distant de quelques kpc du centre de M31, oil on attend 
peu d'evenements dus a des lentilles du bulbe de M31. 

13) Ceci est la distribution des evenements en fonction du rapport signal sur 
bruit. Notons qu'il y a 5 fois plus d'evenements avec un rapport plus grand que 
20 que d'evenements avec un rapport plus grand que 80. Pour mesurer t^, il 
faut que le rapport signal sur bruit soit au moins 80. Notons aussi que le taux 
d'evenements de la Voie Lactee est 10 fois plus petit que celui de M31. II faudrait 
done pouvoir distinguer entre les evenements de M31 et de la Voie Lactee, si on 
voulait determiner la profondeur optique du halo de la Voie Lactee dans cette 
direction. On aurait pu esperer qu'il serait possible d'utiliser les durees tg pour les 
distinguer, mais malheureusement, les deux distributions sont presque les memes. 

14) Cette courbc de lumiere est observee vers M31 par AGAPE. EUe est com- 
patible avec un evenement de microlentille, mais elle est probablement une etoile 
variable de longue periode. Pour distinguer entre les deux, il faut observer le 
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champs beaucoup plus longtemps que la durcc de I'evenement. Cette courbc de 
lumiere illustre aussi deux idees importantes. D'abord la figure supcrieure montre 
toutes les observations sans distinction de seeing. Dans I'autre figure, les points de 
mauvais seeing sont elimines. Si on voulait utiliser les donnees de mauvais seeing, 
il faudrait corriger ces mesures. Deuxiemement, les graphes du bas montrent la 
surface de M31 au voisinage du pixel central. Au maximum, I'etoile est resolue ou 
demi-resolue. Par contre, la bosse dans I'image du minimum est peut-etre I'etoile 
mais elle peut aussi etre une fluctuation de brillance due a d'autres etoiles non 
resolues. 

15) On peut choisir entre deux attitudes envers les etoiles variables. EUes 
constituent un fond gcnant ou un tresor scientifique. De toutc facon, il faut les 
reconnaitre pour separer les evenements de microlentille reels. MACHO a trouve 
plus d'etoiles variables dans le LMC que tous les autres observateurs du monde. 
L'analyse de ces variables est tres interessante, mais je n'ai pas le temps de la 
discuter. Ici, je montre deux variables des donnees AGAPE. Une des etoile est 
probablement une cepheid et I'autre est une nova. On peut utiliser la methode des 
pixels pour rechercher des variables non resolues dans les amas stellaires de la Voie 
Lactee aussi bien que dans les galaxies exterieures. 

16) Reflechissons a deux evenements pic hypothetiques. Le flux de I'etoile de 
source du premier est la moitie de celui de I'autre, mais son parametre de I'impact 
est quatre fois plus petit. On peut calculer que le flux maximum du premier 
evenement est deux fois plus grand, et que sa duree effective est quatre fois plus 
petite. Le rapport signal sur bruit pour une mesure proche du pic est deux fois plus 
grand pour le premier evenement que pour le second, mais il y a quatre fois moins 
d'observations. En effet, les rapports signal sur bruit totaux des deux evenements 
ont ete choisis idcntiqucs. Supposons que le premier evenement soit tout juste 
perceptible. Alors, tous les evenements avcc la mcmc source et un (3 plus petit 
serait aussi detectable. Puisque le deuxieme evenement a le meme rapport signal 
sur bruit que le premier, il est aussi tout juste perceptible. Si une etoile de source 
est deux fois plus brillante qu'une autre, on peut done detecter des evenements 
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avec un [3 quatre fois plus grand. C'cst a dire qu'on peut voir quatre fois plus des 
evenements. En resume, le nombre d'evenements est proportionel au flux au carre. 

17) Le taux de detection d'evenements sur toutes les etoiles de source est done 
une integrate de la fonction de luminosite multiplie par Pmax{F), la valeur de 
P qui rend un evenement tout juste perceptible. Puisque Pmax varie comme F^, 
cette integrate est la meme que celle qu'on utilise pour calculer la magnitude de 
fluctuation. Le taux d'evenements F est done donne par cette formule en termes 
de Tj^^, le taux dc detection de photons vcnant d'une etoile ayant la magnitude 
de fluctuation. Lcs autres nombrcs dans ccttc formule sont Qmin, le rapport signal 
sur bruit minimum exigc pour detecter un evenement, r la profondeur optique, et 
iVres, le nombre d'elements de resolution dans I'image de CCD. C'est la troisieme 
utilisation de la magnitude de fluctuation. La premiere a ete pour distinguer les 
galaxies qui ont des etoiles resolues de celles qui n'en ont pas. La deuxieme a ete 
pour comprendre le rapport du bruit systematique au bruit statistique. Revenons 
a la troisieme. Notons en particulier que le taux est proportionel a la profondeur 
optique mais ne depend pas des durees des evenements. Pour les microlentilles 
classiques, on determine r en mesurant les te, alors que pour les evenements pic 
on peut determiner r meme si les tg sont inconnus. C'est un resultat tres impor- 
tant parce qu'il montrc que la mcthodc des pixels nous donne des informations 
quantitatives sur la densite des objets sombres ce qui n'est pas evident. 

18) II est beaucoup plus difficile d'observer des evenements dans M87 que ceux 
de M31 parce que M87 est 20 fois plus loin et ses etoiles sont done 400 fois plus 
faibles. Neanmoins il serait tres interessant les observer. Pourquoi? Les experiences 
MACHO et EROS trouvent une masse totale de 100 milliard de masses solaires 
pour les objets sombres du halo de la Voie Lactee. Ce chiffre est du meme ordre 
que la masse visible du disque et du bulbe de la Voie Lactee. Alors, jc modclise 
la formation dc notrc galaxie ainsi. Un milliard annees aprcs le Big Bang, une 
moitie du gaz (en bleu) est transformee en Machos (en rouge). Quelques milliards 
d'annees plus tard, le gaz s'effondre et il devient un proto-disque et un proto-bulbe. 
Puis, le disque et le bulbe produisent des etoiles. Dans le modele standard de la 
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formation d'un amas dc galaxies, un grand nombrc dcs galaxies commencent a se 
former dans un region d'espace de grande densitc. Alors, imaginons qu'une galaxie 
se formant pres d'un amas de galaxies soit similaire a la Voie Lactee. Une moitie 
du gaz de cette galaxie est aussi transformee en Machos (en rouge). Cependant, 
avant que le reste du gaz puisse s'effondrer, la galaxie traverse le gaz chaud de 
I'amas et perd tout son gaz. On s' attend done a ce que les masses sous forme de 
gaz et sous forme de Machos sont a peu pres les memes dans un amas. Puisqu'a 
peu pres 20% de la masse d'une amas est sous forme de gaz, peut-etre 20% est sous 
forme de Machos. 

19) Aujourd'hui, on pent utiliser la methode des pixels pour observer M87 
au centre de I'amas de Virgo. S'il y a des Machos dans le halo de I'amas, on 
pent les voir. Cependant une etoile de la magnitude de fluctuation dans Virgo est 
extrement faible. Pour I'observer malgre le bruit, elle doit etre bien amplifiee. S'il 
y avait beaucoup de bruit a cause de, par exemple, un ciel brillant ou un grand 
disque du seeing, on pourrait en principe attendre des evenements tres rares avec 
des parametres d'impact tres petits. Malheureusement, a cause de la taille finie 
des sources, il y a une amplification maximum, meme si le parametre d'impact est 
tres petit. Alors, on doit chercher le meilleur seeing possible ainsi que le fond de 
cicl Ic plus faible. Pour fairc ccs observations on doit done utiliser Hubble. Si la 
fraction de Machos dans le halo de Virgo est plus que 20%, on devrait voir plus de 
3 evenements par jour. 

20) On pent aussi appliquer la methode des pixels a des champs oii beaucoup 
d'etoiles sont resolues tel que le bulbe de la Voie Lactee. Cela pent semble tres 
stupidc puisqu'il y a beaucoup d'etoiles bien resolues dans ce champ. II y a aussi 
beaucoup d'etoiles non resolues, mais on doit fairc un grand effort pour les observer. 
Pourquoi s'en soucier? Envisagcons les evenements de microlentillc extremes avec 
des amplifications A = 200 ou plus. II y a deux exigences. D'abord, le parametre 
d'impact doit etre plus petits que 1/200. Deuxiemement, le rapport du rayon de 
la source au rayon angulaire d'Einstein doit aussi etre plus petit que 1/200. Ces 
evenements sont done tres rares et les sources doivent etre tres petites. Cependant, 
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ces cvcncmcnts extremes seraient tres precieux si on pouvait les observer. 

21) Pourquoi? D'abord, on pourrait determiner les parallaxes de ces evenements 
en mesurant la courbe de lumiere depuis 2 positions sur terre. Rappelons qu'un 
evenement serait situe differemment dans I'anneau d'Einstein si on I'observait d'une 
autre position. Le deplacement Ax en unite du rayon d'Einstein est egal a la dis- 
tance entre les observateurs divisee par le rayon d'Einstein projete. Puisque le 
rayon projete est de quelques unites astronomiques, I'idee est naturelle que I'autre 
observateur soit un satellite a une distance proche d'une UA. L'effet sur la courbe 
de lumiere est a peu prcs Ax qui serait done de I'ordre unite. Si les observateurs 
etait tous deux sur terre, Ax serait a peu pres 10~^ et la taille de l'effet serait 
du meme ordre. Seuls les theoriciens incorrigibles peuvent penser qu'un effet aussi 
petit est discernable. C'est une idee de Holz et Wald, et effectivement Wald est 
I'auteur fameux d'un livre tres abstrait sur la relativite generale. En fait, la taille 
de l'effet n'est pas Ax, mais Ax/ (3. Pour les evenements extremes, ce chiffre est 
de I'ordre 1%. Peut-on mesurer des effets de 1%? 

22) Qa depend. 11 est difficile de mesurer 1% d'un petit ffux, mais c'est possible 
si le ffux est grand. Pour les evenements vus dans la direction du bulbe, I'exigence 
que Oe soit 200 fois plus grand que implique que la source soit une etoile d'un 
rayon solaire. Les etoiles de ce type ont des magnitudes corrigees de rougissement 
/q = 19 et des magnitudes apparentes 7 = 20 a 22. Cependant, quand elles sont 
amplifiees, elles atteignent des magnitudes corrigees Iq — 13. Elles sont done 10 
fois plus brillantes que les sources geantes. II n'est pas tres difficile de mesurer 
precisement le flux d'etoiles si brillantes. Malheureusement, il est tres difficile 
de les trouver. Avant I'evenement, il y a une de ces etoile dans chaque carre de 
3 arcsec de cote. Autrement dit, ces etoiles sont non rcsolues et elles n'entrent 
pas dans le catalogue des etoiles qu'on suit pour rechercher des evenements de 
microlentille classique. Ncanmoins, un jour avant le maximum, I'etoile serait re- 
connaissable facilement en utilisant la methode des pixels parce qu'elle serait une 
nouvelle etoile de la brillance d'une geante. Apres, on pent I'observer en utilisant 
les methodes classiques. Comme je vous I'ai dit, on pent determiner la parallaxe 



32 



de ces evenements depuis la tcrrc. Par aillcurs, puisque la lentille passe pres de 
la source, on peut aussi mesurer le rayon angulaire d'Einstein en utilisant la pho- 
tometrie optique/infrarouge. On dcterminerait done la masse, la distance, et la 
Vitesse de la lentille pour peut-etre 75 evenements par an. Pourquoi, a-t-on be- 
soin d'etoiles non resolues pour mesurer la parallaxe depuis la terre? D'abord, les 
evenements extreme sont tres rares, et il y a beaucoup plus d'etoiles non resolues 
que resolues. Mais il y a un autre probleme plus fondamental. Les etoiles resolues 
sont plus brillantes et done, plus grandes. Si le parametre d'impact etait tres petit, 
la lentille passerait a I'interieur de la source et la courbe de lumiere serait aplatie. 
Les deux observateurs sur terre verraient le meme maximum et ne pourraient done 
pas determiner une parallaxe. 

23) En conclusion, la recherche des microlentilles n'est pas hmitee aux etoiles 
resolues. En soustrayant une image de I'autre, on peut regarder des evenements de 
microlentille meme quand les etoiles sont non resolues. II est plus difficile de faire 
ces observations parce que les fluctuations de la brillance de surface produisent 
un bruit systematique. II est possible de reduire ce bruit au-dessous du bruit 
de photons, et deux groupes (y compris AGAPE ici) ont bien avance en cette 
direction. Jusqu'a maintenant, la methode des pixels n'ont ete appliquee qu'a 
M31. Ccpendant, on peut appliquer la meme methode pour rechercher les objet 
sombres dans I'amas de Virgo. Dans ce cas, on ne verrait que les evenements pic, 
oil la source est tres amplifiee. Paradoxallement, on peut aussi I'appliquer au bulbe 
de la Voie Lactee meme quand il y a beaucoup d'evenements sur des etoiles resolus 
dans ce champ. Les evenements qu'on peut y detecter en utisilant la methode 
des pixels sont tres interessants parce qu'on peut determiner leur masse et leur 
distance. Dans la quatrieme lecon, je vous dirai comment on peut utiliser la meme 
methode pour etudier I'histoire de la formation des etoiles. 
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4. L'avenir des microlentilles 



1) On a commence les experiences de microlentille pour rechercher des objets 
sombres de la maticre cachce, et elles nous donnent vraiment de bonnes methodes 
pour etudier ces objets. Cependant, comma nous avons deja vu, on pent aussi 
appliquer ces methodes pour examiner d'autres questions. Par exemple, dans la 
deuxieme legon, j'ai discute des microlentilles observees vers le bulbe de la Voie 
Lactee. Ces lentilles sont des etoiles faibles, des etoiles brillantes, et aussi peut-etre 
des naines brunes. On peut combiner ces resultats avec d'autres informations pour 
reconstruire la fonction de masse de tous les objets du disque et du bulbe, lumineux 
et sombres. Cependant, cette application est trcs proche des utilisations originales 
des microlentilles. En fait, quand Paczynski et Criest ont suggerc cette idee il y a 
5 ans, personne ne I'a pensee tres revolutionnaire. Mais, presqu'immediatement, 
quelques personnnes ont reconnu que si on peut detecter des etoiles normales en 
utilisant les effets de microlentilles, on peut aussi rechercher d'eventuelle planetes 
associees. Bien que le sujet de planetes est tres different de celui de la matiere 
cachee, leur detection posent le meme probleme: rechercher des objets tres faibles. 
Neanmoins, il est possible d'apphquer les effets de microlentilles a des problemes 
completement differents. Par exemple, on peut les utiliser pour mesurer les vitesses 
transverses de galaxies ou les vitesses de rotation d'ctoiles. L'effet de microlentille 
peut devenir une mcthode astronomique tres gcnerale comme la photometric de 
tavelures ou I'interferometrie. Aujourd'hui, je vais vous parler de l'avenir des micro- 
lentilles, des applications qui peuvent sembler un peu bizarres, mais qui indiquent 
des possibilites de cette methode encore tres jeune. 

2) II est tres difficile de rechercher des planetes. Pourquoi? D'abord, elles sont 
tres faibles. Meme si la terre rcflechissait toute la lumiere du soleil, elle n'aurait 
qu'une luminosite de 10~^*^ luminosite solaire. Le nombre est similaire pour jupiter 
parce qu'il a une surface 100 fois plus grande, mais il regoit 25 fois moins du flux 
solaire. Neanmoins vous pouvez facilement "decouvrir" venus et jupiter ce soir en 
utilisant les instruments classiques de Copernicus et Hipparchos: vos yeux. Une 
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raison est que ccs planctcs sont prochcs. Si ellcs ctaicnt a une distance dc 10 pc, 
cllc scraicnt dc la trcntieme magnitude, tout juste perceptible par les telescopes 
les plus grands. Mais, le problemc principal est que I'on pent regarder jupiter et 
venus pendant la nuit quand la terre obstrue la lumiere du soleil. Les planetes 
des autres etoiles sont separees de moins de 1" de leur "soleil" , et on devrait done 
eliminer cette lumiere tres forte si on voulait les detecter directement. Jusqu'a 
maintenant, la methode principale pour detecter les planetes est de rechercher leurs 
effets gravitationnels sur leur etoile centrale. Malheureusement, Newton nous a dit 
que pour chaque force, il y a une autre force egale et opposee. Puisque la vitesse de 
la terre n'est que 30 km/s et le rapport de la masse de la terre a celle du soleil est 
seulemcnt 1/300.000, la vitesse du soleil due au mouvement de la terre est 10 cm/s. 
II n'est pas possible de detecter un effet si faible. De meme fagon, le soleil ne se 
deplace que de 500 km a cause du mouvement de la terre. On pourrait facilement 
detecter un mouvement de cet ordre si la planete etait dans le systeme solaire, 
mais a la distance de 10 pc, le mouvement propre ne serait pas perceptible. Les 
chiffres sont beaucoup plus grands pour jupiter, et il y a quelques experiences qui 
recherchent des planetes de cette masse en mesurant les changements des vitesses 
radiales ou des positions angulaires des etoiles centrales. 

3) Les microlentilles nous donnent une methode profondemment differente pour 
rechercher des planetes. Les perturbations de I'effet de microlentilles dues a une 
planete ne sont pas petites. lis sont de I'ordre de I'unite. La probabilite absolue 
d'un evenement planetaire est tres petite. Par exemple, si chaque etoile avait 
un "jupiter", la profondeur optique pour des "jupiters" vers le bulbe ne serait 
que 10~^. Pour les "terres" elle serait 10~^^. En effet, on ne trouvera jamais 
des planetes en utilisant les mcthodes de microlentilles normales. Cependant, la 
probabilite relative est beaucoup plus grande. Si on avait dejd dctectc I'effet de 
microlentille produit par une etoile, et si cette etoile avait une planete, la probabilite 
de detecter la planete est naivement de 1% a quelques pourcents. Par exemple, 
le rayon d'Einstein d'un "jupiter" est un trentieme de celui d'une etoile d'une 
masse solaire parce que le soleil est mille fois plus massif que jupiter et le rayon 
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d'Einstein varie selon la racinc carree de la masse. La premiere source ici produit 
un evenement de microlentille normal qui dure 30 jours. Pendant cet evenement, 
il y a un autre evenement planetaire du au rayon d'Einstein d'un "jupiter" (en 
vert). Pour la plupart des evenements, la source ne vient pas assez pres du rayon 
d'Einstein de la planete et on ne voit done que I'evenement normal. Notons, meme 
si I'evenement planetaire survient, on ne pourrait pas le voir sauf si on observait 
la source tres frequemment. L'evenement de I'etoile dure quelques dizaines de 
jours, mais I'evenement planetaire ne dure que 1 jour ou moins. On doit I'observer 
plusieurs fois par jour pour detecter la planete. En fait, le schema montre ici est 
trop simple. L'etoile et la planete constituent ensemble un systeme binaire. Pour le 
comprendre correctement, on ne pent pas analyser I'effet de la planete en utilisant 
le petit rayon d'Einstein circulaire d'un "jupiter" isole. Neanmoins, les resultats 
d'une analyse propre sont qualitativement les memes. 

4) Cette figure illustre avec realisme un evenement planetaire. La duree de 
I'evenement stellaire est 30 jours et pour une grande partie de sa duree il semble 
bien etre un evenement normal. Cependant, environs 7 jours apres le pic, un autre 
evenement survient. II a lui aussi une grande amplification, mais il est tres court, a 
pen pres un jour. La geometrie de I'anneau d'Einstein est un peu plus compliquee 
que celle indiquce dans la figure precedent. La source passe a travers I'anneau 
d'Einstein de la lentille stellaire et I'image de la source est perturbce quand la 
source entre dans cette zone ci. Cependant, deux choses sont differentes de I'idee 
naive presentee avant. D'abord, la zone de perturbation n'est pas un cercle comme 
un petit anneau d'Einstein. Deuxiemement, la planete n'est pas au centre de cette 
zone. Comment peut-on comprendre ces differences? 

5) Au commencement, imaginons une source et une lentille stellaire mais sans 
planete. II y a deux images, Ij^ et /_ parce que la lumicre de la source est dcflechie 
par la lentille. Puis, mettons une planete exactement sur le chemin de la lumiere 
de I'une des images. Naturellement, I'image est tres perturbee et 1' amplification 
est modifiee aussi. Si la planete reste la, mais la source est deplacee, il y a encore 
un effet, indique ici en vert. L'effet reste grand si la source est deplacee une grande 
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distance le long dc I'axe de I'etoilc ct de la planctc, mais il diminue rapidement si 
la source est dcplacce a I'autre direction. Si la plancte est sur le chemin de I'autre 
image (celle a I'intcrieur de I'anneau d'Einstein), il y a aussi un effet, mais il est 
plus petit et la geometric est un peu differente. 

6) Cette figure illustre le meme principe mais avec plus d'exactitude. Si la 
position de la plancte est au dehors de I'anneau d'Einstein k Xp = 1,3, la zone 
perturbcc est trcs cloigncc. Le diamant ici est la caustique. line Icntille binaire 
produit toujours une caustique. Les courbes plus epaises representent des augmen- 
tations de r amplification de 5%, 10% etc, relatives au cas d'une lentille ponctuelle. 
Les courbes en traits fins representent des diminutions. Si la planete s'ecarte de 
I'anneau d'Einstein, par exemple k Xp — 2,2, les courbes deviennent plus circu- 
laires, comme 1' amplification due a une planete isolee. Si la planete est a I'interieur 
de I'anneau d'Einstein, elle produit deux petites zones de perturbation. 

7) Un evenement est produit quand une source passe a travers la structure due a 
r amplification. La plupart des evenements planetaires comme A et D semblent etre 
des evenements normaux mais avec des durees tres courtes. Cependant, il y a aussi 
des evenements ayant des caustiques comme B and C. Remarquons que I'evenement 
C a un autre pic parce que la source passe pres d'un point de rebroussement. 
La geometric de 1' amplification est la meme que celle de la figure precedent et 
I'evenement D est le meme que celui de la figure initiale. 

8) Jusqu'a maintenant, je supposais que le rayon d'Einstein de la planete est 
beaucoup plus grand que le rayon de la source. En fait, ce n'est pas une bonne 
supposition pour les "terres". On peut definir Q comme le carre du rapport du 
rayon source au rayon d'Einstein planetaire. Pour les "jupiters", Q est plus petit 
que 1 et le traitement precedent marche bien. La probabilite d'un evenement 
planetaire varie selon la racine carree de la masse planetaire sur la masse stellaire, 
et I'effet est de I'ordre 1. Par contre, pour une "terre", la probabilite varie selon 
la taille de la source, et pas selon la taille de I'anneau d'Einstein planetaire. Elle 
est done augmentee par la racine carree de Q. Malheureusement, la grandeur de 
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I'effet tombe d'un facteur Q parce que seulement un petite zone de la source est 
ampfliee. 

9) Ici je montre una geante du bulbe amplifiee par una "tarra" qui ast a la 
moitie da la distance vers la bulba. Pour simplifiar, j'ai suppose qua la terre est 
isolee. C'est a dire qu'elle est bien au dehors de I'anneau d'Einstein de I'etoile. La 
courbe epaise indique le rayon de I'etoile non amplifiee. On voit que 1' amplification 
est a peu pres 5%. Cependant, il y a un autre effet. Le bord (montre en rouge) est 
amplifie plus que le centre. Comme nous avons deja vu dans la premiere legon, le 
bord d'une source geante est plus rouge que son centre. 

10) On detecterait done ainsi un changement de couleur pendant I'evenement 
si on le mesurait en y et if en utilisant une camera optique/infrarouge. Le change- 
ment de couleur n'est que de quelques pourcents, mais il est tres important parce 
qu'il demontre que la lentille resourd la source et done que la lentille doit etre tres 
petite: une planete. 

11) Pour detecter des planetes, on doit observer des evenements plus courts 
que 1 jour, et on doit done essayer de faire des observations frequentes, 24 heures 
par jour. Bien sur, c'est impossible en utilisant un seul observatoire. Dans la 
premiere legon, je vous ai montre cette figure d'un evenement qui illustre les effets 
de taille finie de source. Notons qu'il y a approximativement 6 observations chaque 
jour. Get evenement etait observee par GMAN en utilisant 6 telescopes autour du 
monde. 

12) GMAN et un autre groupe PLANET recherchent des planetes en suivant 
attentivement des evenements vers le bulbe signales par MAGHO et OGLE. Ges 
donnees viennent de 2 des 4 telescopes de PLANET. L'evenement est une lentille 
binaire decouverte vers le bulbe par MAGHO. 

13) La meilleurc mcthodc pour rcchcrchcr des planetes est de suivre un grand 
nombre de sources geantes deja amplifiees par des lentilles. Les sources geantes sont 
meilleures pour deux raisons. Puisqu'elles sont brillantes, on les observe dans un 
temp plus court. En consequence, on peut suivre plus d'etoiles en utilisant le meme 
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telescope. Par ailleurs, elles ont des grands rayons angulaires, et la probabilitc de 
detecter une "terre'' est done plus grande. Pour rechercher un grand nombre de 
geantes, il faut observer une grande partie du bulbc. Jusqu'a maintenant, les 
experiences n'observent que les champs avec les extinctions les plus faibles. Mais, 
EROS observera peut-etre la plupart du bulbe I'annee prochaine. Si on observait 
le bulbe entier, on decouvrirait une centaine d'evenements de sources geantes par 
an. Si chaque lentille avait une planete separee approximativement de un ou deux 
rayons d'Einstein, et si Ton suivait ces evenements frequemment en utilisant des 
telescopes autour du monde, on detecterait 17 "jupiters" ou 3 "terres" par an. 
On pent bien determiner le rapport de la masse planetaire a la masse stellaire qui 
est simplement le carrc du rapport de la durcc de I'evenemcnt planetaire a celle 
dc Tctoilc. On pcut aussi bien determiner la position projctcc dc la planctc en 
unites du rayon d'Einstein. C'est la valeur de x a I'instant du pic de I'evenement 
planetaire. Puisqu'on pent toujours estimer a un facteur deux la masse de I'etoile 
et la taille de son rayon d'Einstein, on peut estimer avec la meme precision la 
masse planetaire et la separation physique projetee entre I'etoile et la planete. 
Pour les evenements de "terre" , la caustique passe presque toujours a travers la 
source. Comme nous avons deja vu, on peut done determiner le rayon angulaire 
d'Einstein. Si les evenements etaient observes aussi par un satellite, on mesurerait 
leur parallaxe. Rappelons que le rayon angulaire d'Einstein et la parallaxe ensemble 
nous donneraient la masse, la distance, et la vitesse de la lentille. On connaitrait 
done la masse et la separation projetee de la planete. 

14) II y a beaucoup de methodes pour mesurer le rayon angulaire d'Einstein. 
On peut les diviser en 2 types. Pour les grands rayons, la meilleure methode 
est I'interferometrie. Malheureusement, le premier instrument ne sera pa termine 
avant I'an 2000. Avant cela, on peut mesurer des grands rayons en utilisant des 
occultations lunaires des evenements de microlentille. La lune occulterait I'une 
image quelques millisecondes avant F autre et ... 

15) on pourrait voir un echantillon caracteristique comme on voit pendant une 
occultation d'une etoile binaire. La courbe verte indique le flux attendu si la source 
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ne comportait qu'une image. Puisque la source consiste en deux images, la courbe 
de lumicre (en noir) devie. On peut determiner la separation entre les images en 
mesurant cette difference. 

16) Pour mesurer des petits rayons angulaires d'Einstein, il faut utiliser la 
taille finie de la source. Le probleme principal est que la source est ordinairement 
trop petite. Plusicurs personnes ont essayc d'esquiver ce probleme en utilisant des 
solutions ingcnicuscs. line de ccs idccs nous conduira a unc application de micro- 
lentille completement nouvelle. II y a 5 ans, Griest & Hu ont montre que certains 
evenements ayant des sources binaires apparaissent tres differents des evenements 
normaux. Recemment, Cheongfio Han a realise que Ton peut mesurer le rayon 
angulaire d'Einstein en utilisant cet effet. Si la source est consituee de deux etoiles 
similaires en masse et en luminosite, la binaire revient a sa position originale apres 
la moitie de sa periode. La periode des oscillations est done la moitie de celle de la 
binaire. Par contre, si une des etoiles est beaucoup plus brillante que I'autre, les 
deux periodes sont les memes. Le cas moyen est aussi possible. On peut utiliser la 
courbe de lumiere pour determiner le rapport du rayon d'Einstein a la separation 
des etoiles binaires. On peut alors determiner la separation physique en faisant les 
observations de spectroscopic suivantes. On profite de la grande taille d'une source 
binaire. Puisque la separation entre les deux etoiles est beaucoup plus grande 
que le rayon d'une source, il est beaucoup plus facile de reconnaitre les effets de 
taille finie de source. Si la periode binaire est beaucoup plus longue que la duree 
de I'evenement, il y a une degenerescence, la meme que pour la parallaxe. On 
ne connait pas si les deux sources sont vues du meme cote de la lentille ou non. 
Cepcndant, si la duree de I'evenement est au moins un dixieme de la periode bi- 
naire, on peut souvcnt lever cette degenerescence parce que les courbes de lumiere 
pour les deux cas sont tres differentes. 

17) Rappelons que la source d'un evenement d'EROS est une binaire a eclipse. 

18) Une autre idee pour etendre la taille finie de la source est due a Dani Maoz. 
Les raies spectroscopiques d'une etoile s'elargissent avec sa vitesse de rotation. Un 
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cote de I'etoile se rapproche vers nous et ses raies sont dccalces vers le bleu. Les 
raies de I'autre cote sont dccalces vers le rouge. Habituellement, le resultat est 
un elargissement symetrique. Cependant, si le cote rouge est plus proche de la 
lentille, les raies decalees vers le rouge sont plus amplifiees, et les centres des raies 
sont decales systematiquement vers le rouge. Si on mesure le decalage vers le 
rouge et la vitesse de rotation de I'etoile, on pent determiner le rayon d'Einstein 
angulaire. Get effet est proportionnel a I'inverse de la separation entre la lentille 
et la source. Par contre, I'effet photometrique varie selon le carre de la separation. 
Si la vitesse de rotation est grande, on pent done mesurer I'effet spectroscopique 
meme si la separation est importante. 

19) Pour les etoiles du type A dans le LMC, les vitesses de rotation projetees 
sont de I'ordre de 100 km/s et cette methode est tres bonne. Ici, je montre I'effet 
comme une fonction du temps pour differentes geometries. 

20) Cependant, il n'est pas possible d'appliquer cette methode aux geantes du 
bulbe pour deux raisons. D'abord, les vitesses de rotation des geantes sont tres 
petites. L'cfTct est done aussi petit. Plus fondamentalement, pour utiliser cette 
methode, il faut mesurer la vitesse de rotation de la source. Ces vitesses seraient 
tres interessantes mais personne ne les a jamais mesurees. On a mesure les vitesses 
de rotation des ancetres des geantes, les etoiles de la sequence principale. On les a 
aussi mesurees pour les descendantes des geantes sur la branche horizontale. Mais 
il est tres difficile de mesurer ce chiffre pour les geantes parce que leur vitesse de 
rotation est beaucoup plus petite que les mouvements turbulents a leur surface. 
Neanmoins, on aimer ait beaucoup connaitre ces vitesses. Puisque les vitesses de 
rotation des ancetres et des descendantes sont toutes deux mesurees, on pourrait 
apprendre de revolution du mouvement angulaire des etoiles si cette quantite etait 
aussi mesurce pour les geantes. En particulier, on pourrait distinguer entre deux 
modeles des geantes: celui de la rotation du corps solide et celui ou le mouve- 
ment angulaire par unite de masse est constant. On pent ainsi resoudre plusieurs 
problemes d'etoiles incluant I'abondance de lithium qui est importante pour la 
cosmologie. 



41 



21) Comment mcsure-t-on la vitesse dc rotation dc gcantcs? Bien sur, en 
utilisant des microlentillcs. Si la source passe prcs de la lentille, le dccalage vers le 
rouge des raies est donne par cette formule ci, oii v sin i est la vitesse de rotation 
projetee que Ton veut mesurer, et a est Tangle entre I'axe de rotation et la ligne 
de la source a la lentille. La fonction G{z) est montree ici, oii z est le rapport de 
la separation au rayon de la source. Si la lentille passe a I'interieur de la source 
{z moins grand que 1), on pent determiner z en utilisant la variation du flux par 
rapport au flux d'une source ponctuelle (en bleu) dont j'ai deja discute dans la 
deuxieme legon. On connait done G{z). On peut ainsi determiner sin a ei v sin i 
separement en faisant plusieurs observations pendant I'evenement. 

22) Je vais discuter d'une autre application a un probleme completement 
different: I'histoire des etoiles. Pour faire cette application il faut rechercher des 
evenements microlentille d'un million de quasars. On s'attend a detecter une ving- 
taine d'evenements par an dus a des etoiles dans les galaxies. Si Q-Machos, la 
densite de Machos relative a la densite critique de I'univers, etait 1%, on aurait 
detecte de I'ordre de 200 evenements par an dus a ces objets. Les Machos peuvent 
etre proches des galaxies comme les objets detectes par MACHO et EROS, ou ils 
peuvent etre dans I'espace intergalactique. 

23) Supposons que des etoiles (ou Machos) aient ete formees aussitot apres le 
Big Bang, ce qui correspond a a = dans ces figures oii 2;-quasar est le decalage 
vers le rouge de la source quasar. La profondeur optique vers un quasar de z = A 
serait beaucoup plus grande que celle d'un quasar de 2; = 1, parce que la ligne de 
visee passe a travers un plus grand nombre d'etoiles. Si la formation des etoiles 
etait uniforme dans le temps (a = 1, 5), la profondeur optique vers un quasar de 
2; = 4 ne serait pas beaucoup plus grande que celle vers un quasar de 2; = 1 parce 
que peu d'etoiles auraient ete formees a grand z. On peut done determiner le taux 
de formation d'etoiles et de Machos en mesurant ce rapport. 

24) On peut aussi mesurer I'amplitude des mouvements particuliers des galax- 
ies, des deviations du flot de Hubble. Le soleil se deplace relativement au fond 
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de 3° K a 300 km/s. Si on observe un quasar perpendiculaire a notre direction 
de mouvement, les galaxies sur la ligne de visce paraissent se deplacer vers I'autre 
direction. Pour un quasar parallele a notre direction de mouvement, il n'y a pas 
d'effet. Si les mouvements intrinseques des galaxies etaient petits, les mouvements 
relatifs des galaxies vers les directions perpendiculaires (en rouge) seraient beau- 
coup plus grands que ceux vers la direction parallele (en bleu). Les evenements 
de microlentille dus a des etoiles vues dans des directions perpendiculaires seraient 
plus courts et plus frequents. Par contre, si les mouvements intrinseques etaient 
grands, le mouvement du soleil n'aurait pas beaucoup d'importance, et les deux 
distributions apparaitraient a peu pres les memes. Nous n'avons pas de bonne 
chance, car en ce moment, le mouvement du soleil autour la Voie Lactce est con- 
traire a celui de notre galaxie relativement au fond de 3° K. Aprcs cent millions 
d'annces ces mouvements seront paralleles, et le mouvement du soleil relatif au 
fond de 3° K sera de 700 km/s, pas de 300. L'experience sera done beaucoup plus 
sensible a ce moment la. 

25) Malheureusement, l'experience peut rencontrer quelques petits problemes. 
D'abord, il faudrait regarder un million de quasars, mais on n'en connait que 10^. 
Deuxiemement, on reconnait un evenement de microlentille a cause de la varia- 
tion apparente de la source, mais les quasars ont aussi des variations intrinseques. 
Troisiemement, il faut bien comprendre les observations trcs interessantes de Rudy 
Schild. Le premier probleme n'est pas un probleme du tout. On peut regarder un 
quart du ciel (lO'^ degres carres) plusieurs fois par an en utilisant un telescope de 
1 metre et une camera de 2 degres. II ne faut pas essayer de trouver des quasars. 
On ne recherche que des variabilites en utilisant la methode des pixels. En fait, 
EROS utilisera la meme methode pour rechercher des supernovae. 

26) En principe, il n'est pas difficile de distinguer un evenement de microlen- 
tille d'une variation intrinseque d'un quasar. Si le quasar variait, il illumincrait la 
region de raies larges, et quelques mois plus tard, le gaz de cette region reemettrait 
la lumiere par fluorescence. Une variation de flux des raies suivrait la variation 
de flux du quasar. Par contre, les flux des raies ne varieraient pas a la suite d'un 
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evenemcnt de microlentillc. Malhcurcuscmcnt, Ic monde ne contient pas assez de 
telescopes pour faire des observations spectroscopiques d'un million de quasars. 
Cependant, on pent rechercher une population de quasars avec une variabilite 
faible et restreindre des observations spectroscopiques aux candidats de microlen- 
tille parmi cette population. On ne salt pas s'il existe une telle population, mais 
des experiences a venir nous donneront la reponse a cette question. 

27) Jusqu'a maintenant, je ne parlais que de la tlieorie. En fait, Rudy Schild 
avait observe deux images du quasar 0957+561 depuis 15 ans. Les deux images 
sont separees par 6" et sont produites par une MACROlentille, une galaxie inter- 
posee sur la ligne de visee. Le quasar varie, et on pent done mesurer le retard entre 
les deux images ce qui represente a peu pres 410 jours. Si aucune des deux images 
n'etait affectee par des microlentilles, leurs flux varieraient exactement de la meme 
fagon. La difference entre les images doit done nous devoiler des microlentilles. 
On s'attend a ce que la duree de I'evenement te soit 30 annees pour une micro- 
lentille d'une masse solaire. En fait, on voit un evenement de ce type. Mais il y 
a aussi beaucoup d'autres structures dans les donnees. Par exemple, ici je montre 
un evenement de 30 jours observe sur I'image A mais pas sur I'image B. Si cet 
evenement ctait du a une microlentille, la masse serait a peu pres le carre de 30 
jours sur 30 annees, ou 10~^ masse solaire. Par ailleurs, elle n' amplifier ait qu'une 
petit zone du quasar puisque 1' amplification est seulement de 4%. Rappelons que 
les experiences MACHO et EROS ont fortement limite la densite des objets de 
cette masse dans le halo de la Voie Lactee. S'il y avait beaucoup d'objets de cette 
masse dans une autre galaxie, ce serait tres interessant. Mais, ce n'est pas tout. Les 
courbes de lumiere des images A et B sont en desaccord pour beaucoup d'echelles 
de temps. Par exemple, ici une courbe montre des variations d'une duree de un 
ou deux jours alors que I'autre est relativement constante, et ici les courbes sont 
toutes deux relativement constantes mais elles restent differentes de 2%. Ces effets 
ne sont pas grands, mais c'est tout de meme difficile de comprendre pourquoi ils 
existent. Avant de rechercher des evenements de microlentille parmi un million de 
quasars, il faut comprendre ces observations de quasar 0957+561 de Rudy Schild. 
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28) Lcs microlentilles donncnt dcs cspoirs aux projets dcscspercs. Par exemple, 
elles rendent possible la mesurc des vitcsscs transvcrses de galaxies. Habituelle- 
ment, on ne pense jamais a les mesurer parce que c'est evidemment impossible sauf 
pour les galaxies qui sont des satellites de la Voie Lactee. En general, on determine 
la Vitesse transverse d'un objet en mesurant sa vitesse angulaire (ou mouvement 
propre) et sa distance, puis en multipliant les deux. La vitesse angulaire d'un 
satellite de la Voie Lactee n'est qu'un dixieme d'arcsec par siecle. On a mesure 
ce chiffre pour le Grand Nuage de Magellan, mais c'etait tres difficile. La vitesse 
angulaire de I'amas de Coma est mille fois plus petite. Bien siir, on pent facilement 
determiner les vitesses radiales de galaxies en mesurant leur decalage vers le rouge, 
mais c'est tres difficile de mesurer leurs vitesses transverses. 

29) Pourquoi veut-on mesurer les vitesses transverses de galaxies (VTG)? 
D'abord, au premier ordre la vitesse radiale ne nous dit rien sur la vitesse partic- 
uliere d'une galaxie, mais seulement sur sa distance. La vitesse radiale comprend 
deux composantes, la vitesse de flot de Hubble et la vitesse particuliere, et la 
premiere est en general la plus grande. Pour determiner la vitesse particuliere, on 
doit obtenir independemment une estimation de la distance de la galaxie. Puisque 
ces estimations ne sont pas tres precises, on n'obtient presque jamais bonne mesure 
de la vitesse particuliere. En mesurant la vitesse particuliere des galaxies, on pent 
determiner la masse, par exemple, de I'amas de Virgo. Dans le modele simple 
expose ici, les vitesses particulieres (en vert) sont toutes dirigees vers I'amas. Nous 
ne mesurons que leur composante radiale. Les galaxies devant I'amas sont decalees 
vers le rouge et celle en arriere sont decalees vers le bleu. En realite, les mesures 
sont mauvaises et on ne pent faire qu'une estimation statistique de la masse. En 
fait, pour faire cette estimation, il faut supposer une relation tres simple entre 
les vitesses radiales et les vitesses transverses. On suppose que le flot de toutes 
les galaxies n'a pas de rotation. Beaucoup de nos idees en cosmologie dependent 
de cette supposition, mais on ne pourrait I'eprouver qu'en mesurant les vitesses 
tranverses. 

30) Deuxiemement, comme je vous I'ai dit, il faut mesurer la distance d'une 
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galaxie pour determiner sa vitesse particuliere. L'erreur de cette mesure est pro- 
portionnelle a la distance et devient du meme ordre que la vitesse particuliere si la 
galaxie est a une distance de 100 Mpc. On aimerait faire des mesures des vitesses 
qui ne dependent pas de la distance. La solution: des microlentilles! 

31) D'abord, il faut trouver un evenement de microlentille dans une galaxie 
spirale. Pour ces galaxies, on peut determiner les vitesses des etoiles relativement 
au centre de la galaxie en mesurant sa courbe de rotation. On connait les distances 
de la galaxie et du quasar en mesurant leur dccalage vers le rouge. Si la distance 
de la galaxie etait 100 Mpc, le rayon d'Einstein projete serait quelques centaines 
de UA. S'il y avait un satellite suffisamment loin de la terre, on pourrait mesurer 
la parallaxe, et done la vitesse projete de la lentille dans la galaxie. On ne fera 
qu'une petite erreur en corrigeant pour le mouvement de la lentille relativement 
a la galaxie. Deux problemes interviennent. D'abord, puisque le rayon d'Einstein 
projete est a peu pres 400 UA, I'effet de parallaxe ne serait pas grand sauf si le 
satellite etait tres loin. Quand j'ai propose cette idee, j'ai dit qu'il fallait mettre un 
telescope de 1 m sur une orbite comme Neptune. L'effet est done de I'ordre de 10%. 
Cependant, NASA a recemment commence a discuter d'un telescope de 8 m sur 
une orbite comme Jupiter. Dans ce cas, I'effet n'est que I'ordre de 1%, mais on peut 
mesurer ce petit effet en utilisant un telescope de 8 m. On peut peut-ctre mesurer 
3 vitesses transverses par an. Le deuxieme problcme est le meme que pour toutes 
les mesures de parallaxe: la degenerescence. Cependant, puisque I'evenement dure 
3 ans, on peut casser la degenerescence en utilisant le mouvement annulaire de la 
terre. 

32) Rappelons qu'une microlentille produit deux images ayant les amplifica- 
tions A± donne par cette formule ci. Habituellement, on n'a pas besoin des deux 
formules mais seulement de leur somme. Cependant, si les deux image se font 
interference, il faut ajouter les racines carrces des amplifications et non les chiffres 
eux-memes. Quand I'interference est contructive ou destructive, 1' amplification 
maximum ou minimum est donnee par cette formule, oii x est la separation entre 
la source et la lentille en unites du rayon d'Einstein. Le rapport du maximum au 
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minimum est done eerit eomme ga. 

33) Les deux images n'arrivent pas a I'observateur en meme temps. L'image 
plus proche de la masse arrive plus tard que I'autre a cause de deux effets. D'abord, 
la lumiere doit parcourir une distance plus grande. Deuxiemement, la vitesse de 
la lumiere est plus lente dans un potentiel gravitationnel. Le retard entre les deux 
images est donne par cette formule ci, oii le parametre rj est un peu complique. 
Cependant, si x, la separation entre la source et la lentille en unites du rayon 
d'Einstein, est moins grand que 1, rj est approxitivement egal a x. Le retard est 
done simplement le temps necessaire pour traverser un trou noir de la meme masse, 
multiplie par quelques facteurs de I'ordre 1. Ici, zl est le decalage vers le rouge de 
la lentille. Ce resultat est valable pour les lentilles ponctuelles, mais les formules 
pour les autres lentilles sont similaires. Rappelons que le retard de 0957 mesure 
par Rudy Schild etait a peu pres d'une annee. Cette mesure indique que la masse 
de la lentille est de I'ordre de 10"^^ masses solaires en accord avec autres mesures 
de la masse de cette lentille galactique. Si la lentille n'avait qu'une masse de 10"-^^ 
masse solaire, le retard serait 28 ordres de magnitude plus petit, a peu pres 10~^° 
seconde. Peut-on mesurer un aussi petit retard? Oui! Le retard produirait une 
difference dcs phases dcs deux image A0 donnee par cette formule, ou rrie est la 
masse de I'electron. Si la source emettait des rayons 7, ce retard serait de I'ordre 
1 et les deux images se feraient interference. 

34) En fait, la plupart des personnes croit que les sursauts de 7 sont des objets 
a des distances cosmologiques. Ces sources nous permettent done de rechercher 
des objets sombres d'une masse de 10-15 a 10-1^ masse solaire. Habituellement, 
le spectre d'un sursaut de 7 apparait comme ceci, sans motif visible. Mais, si une 
lentille tres petite etait dans la ligne de visee, on verrait un motif d'interference. 
L 'interference est constructive pour les frequences ou le retard est un multiple 
entier de la periode et destructive s'il est semi-entier. Le rapport du maximum au 
minimum nous donne la valeur de x, et I'intervalle d'energie entre les maxima nous 
donne le retard. On pent done facilement calculer la masse, ou plutot la masse 
fois (1 + zl)- Cette methode est utile pour rechercher des lentilles de lO^^^ masse 



47 



solaire et avec les rayons angulaires d'Einstein de 10 arcsec. Ces lentilles sont 
done appelees "femtolentilles" . 

35) Une autre methode utilise aussi des sursauts 7 mais pour rechercher les 
objets de masse masse solaire. Rappelons que les masses inferieures a 
10"'^ sont trop legeres pour amplifier des etoiles dans le LMC parce que leur rayons 
angulaires d'Einstein sont plus pctits que ceux des sources. Cependant, pour une 
lentille et unc source toutes deux d'unc distance cosmologiquc, Ic rayon d'Einstein 
projete est une UA si la masse est 10^^. On pent done fairc I'cxperienee suivante. 
Observer des sursauts 7 en utilisant deux telescopes similaires mais separes par 
une UA. S'il n'y avait pas de microlentille, les flux regus par les deux telescopes 
devraient etre les memes. Par contre si une masse entre 10~^^ et 10~^ masse solaire 
se trouvait sur la ligne de visee d'un des telecopes, le flux sur ce telescope serait 
amplifie, mais celui sur 1' autre serait non amplifie parce que le rayon d'Einstein 
serait trop petit. On peut done utiliser les effets de microlentille pour rechercher 
des objets de toutes dont la masses se situe entre lO"-^^ et 10^ masses solaires. 

36) En conclusion, I'avenir des microlentilles est brillante. On peut les utiliser 

pour rechercher des planetes. Les "jupiters" produisent des effets d'ordre 1 et sont 

done faeilement deteetes. Les microlentilles nous donnent la seule methode pour 

detecter des "terres" en utilisant des observations sur notre terre. Deux experiences 

ont deja commence. Les microlentilles ne sont pas utiles seulement pour rechercher 

des objets sombres. J'ai discute de trois autres applications, mesurer les vitesses de 

rotation d'etoiles geantes, mesurer les vitesses transverses de galaxies, et etudier 

I'histoire de la formation des etoiles. Pour finir, les microlentilles, ou plutot les 

femtolentilles, nous reveleront peut-etre des objets de la masse d'une comete se 

trouvant de I'autre cote de I'univers. 

La reconnaissance: Ces legons sont ecrites et presentees pendant un sejour 
d'un mois au College dc France. Je vcux remercier Professeur Marcel Froissart et 
I'Assemblec des Professeurs pour m'inviter, et toutes les personnes du College pour 
faire mon sejour tres agreable. En particulier, je veux remercie Jean Kaplan pour 
corriger le frangais de la plupart de ces legons. 
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